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RÉSUMÉ
Les années de collecte de données astronomiques sur de larges portions du ciel fournies
par des instruments dédiés ont conduit à des banques d’images prises à di érentes lon-
gueurs d’onde, résolutions, profondeurs de champ qui restent, pour la plupart, inexploitées
(e.g. 2MASS, WISE, SPITZER, SDSS). Le développement de nouveaux algorithmes de
traitement des données permet de revaloriser ces images prises des années plus tôt. Le
but de ce travail de maîtrise était d’identifier de nouveaux compagnons de faible masse à
grande séparation autour d’étoiles jeunes de faible masse (type M) en utilisant des images
d’archive. Les archives utilisées pour identifier les candidates sont principalement les images
en bande J , H et Ks du catalogue 2MASS. L’emploi d’un algorithme de soustraction
de fonction d’étalement du point basé sur la combinaison linéaire optimisée d’étoiles de
référence, combiné à un algorithme inspiré de l’imagerie di érentielle spectrale appliqué sur
une sélection judicieuse de 2 812 étoiles a permis d’identifier 7 candidates. Cinq d’entre
elles avaient été déjà détectées par d’autres équipes. Une s’est avérée être une M9 du
champ et l’autre une L3— appartenant probablement à l’association jeune AB Doradus. Ce
travail confirme, comme plusieurs avant lui, la faible prévalence des compagnons de masse
planétaire et naines brunes sur de très longues orbites (Á 100 UA) autour d’étoiles jeunes
de faible masse. Cette conclusion a motivé l’étude d’une nouvelle approche pour détecter
ces compagnons à faible séparation (< 40 UA). Ce projet, partiellement complété, a pour
but de démontrer la possibilité de détecter des objets ayant des masses planétaires orbitant
des étoiles jeunes assez massives (G–F–A) indépendamment de leur séparation à l’aide
de la nouvelle génération de spectrographes échelles infrarouges à haut pouvoir dispersif.
Les observations synthétiques réalisées ont permis de conclure que des objets ayant une
atmosphère principalement composée de molécules et un contraste allant jusqu’à 10´5 avec
leur étoile pouvaient être détectés en 1h d’observation avec un instrument comme SPIROU.
L’emploi d’algorithmes utilisant la corrélation croisée et d’algorithmes de soustraction des
spectres inspirés de ceux utilisés en imagerie di érentielle permet d’extraire la signature
spectrale de la planète.
Mots-clés : Naines brunes, exoplanètes, étoiles jeunes, images d’archive, trai-




Decades of astronomical data collection provided by dedicated instruments have led to a
large amount of images taken at di erent wavelengths, resolutions and depths of field that
remain, for the most part, unexploited (eg 2MASS , WISE, SPITZER, SDSS). Developments
of new data processing algorithms gives a new value to these images taken years earlier.
This project aims at discovering new low-mass companions with large separations around
young low-mass stars (M-type) using archive images. 2MASS J , H and Ks band images
were used to identify the candidates. Seven candidates were identified using a combination
of two algorithms that were applied on a judicious selection of 2 812 stars. The method
combined a point spread function substraction algorithm based on a linear combination of
reference stars and an algorithm inspired by di erential imaging. Five of them had already
been identified by other teams. One was probably an M9 star from the field and the other
an L3—, potentially a member of the young association AB Doradus. This research confirms,
like others before, the low occurence rate of planetary mass and brown dwarf companions
at large separations (Á 100 AU) around young low mass stars. This conclusion led us to
develop of an alternative detection method sensitive to companions on short orbits (< 40
AU). This second project, partially completed, aims to demonstrate that it is possible to
detect objects with planetary masses orbiting young sun-like stars (G–F–A) regardless of
their separation. This is possible thanks to the new generation of high dispersion infrared
spectrographs. Spectral processing applied on synthetic observations has confirmed that
one can detect objects with an object/star brightness ratio down to 10´5. Only 1h exposure
time with an instrument like SPIROU is enough to detect companions with an atmosphere
mainly composed of molecules. The spectral processing consists of cross-correlation and
spectral subtraction algorithms inspired by methods used in di erential imaging.
Keywords: Brown dwarfs, exoplanets, young stars, archive images, image
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L’univers est grand et vide, c’est un fait. Heureusement, l’Homme a une capacité inouïe
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L’ÉTUDE DES EXOPLANÈTES ET DES NAINES
BRUNES
1.1. Introduction
1.1.1. Contexte de l’étude des exoplanètes
La frontière entre les questions d’ordre philosophique et scientifique évolue dans le temps.
Ces questions sont distinguables par le fait qu’on puisse, oui ou non, user de la méthode
scientifique pour y répondre sur la base de l’objectivité expérimentale. Il émerge du discours
philosophique des questions pour lesquelles seules la rhétorique et la confrontation sont ap-
plicables. Pourquoi existons-nous ? Qu’y a-t-il après la mort ? Qu’est-ce que l’amour, la peur
ou tout autre sentiment, le bien, le mal ? Qu’est-ce que la vie ? La philosophie a son impor-
tance pour amorcer et valoriser les questionnements afin qu’il y ait l’émergence de concepts
et d’opinions pouvant satisfaire, ou non, le penseur. Or, la science ne peut-elle pas prendre le
relais de cette démarche méditative lorsqu’elle le peut ? N’est-ce pas le cas de la neuroscience
qui tente de comprendre l’implication du cerveau sur nos cognitions et nos sentiments ? La
biologie et la chimie n’essaient-elles pas d’élucider le mystère de la création de la vie ? En
physique, la recherche de la place de l’Homme dans l’Univers et sa compréhension du monde
qui l’entoure découlent forcément d’un questionnement à la base purement philosophique. La
transformation du discours philosophique en discours scientifique opère lorsque l’objectif de
répondre impartialement à la question est imaginable et possible. Nous vivons actuellement
cette transition grâce à la découverte des premiers objets de masse planétaire orbitant des
étoiles autres que le Soleil depuis les années 1990. L’existence de planètes à l’extérieur du
système solaire tranche le débat à savoir si d’autres mondes existent, mais permet aussi d’éla-
borer des méthodes concrètes et applicables permettant la détection de vie ailleurs dans la
galaxie. Enfin, le discours philosophique aura finalement été partiellement écarté du concept
d’exoplanète et de la recherche de la vie dans l’Univers, mais celui-ci retrouve sa raison d’être
lorsque l’on envisage quelles implications pourrait avoir une telle découverte sur notre vision
du monde.
1.1.2. Définition des exoplanètes et des naines brunes
Les planètes ont subi plusieurs changements de définition à travers les âges. Elles
étaient considérées depuis la nuit des temps comme des astres lumineux bougeant sur la
sphère céleste. La découverte d’Uranus semblait confirmer la loi de Titius (1729-1796)-Bode
(1747-1826) qui associait la position des orbites des planètes du système solaire à une suite
numérique. Cette loi prédisait la présence d’une planète entre Mars et Jupiter. Ainsi débuta
la première vague massive de recherche de planètes dans les années 1700. Céres fut d’abord
découvert, suivi de Pallas et de plusieurs autres corps auxquels William Herschel donnera
le nom d’astéroïdes. La distinction qu’il fit entre astéroïdes et planètes reposait sur le fait
que ces nouveaux corps n’étaient pas dans le zodiaque, se déplaçant loin de l’écliptique, et
qu’ils étaient beaucoup plus petits que Mercure.
Pluton, découvert en 1930 par l’Américain Clyde Tombaugh, considéré jusqu’en 2006
comme la dernière planète du système solaire, perdit son titre suite à l’assemblée générale
de l’Union Astronomique Internationale (UAI) où une définition scientifique o cielle du
mot planète fut adoptée. Selon cette définition, une planète doit être en orbite autour du
Soleil, doit avoir une masse su sante pour que sa gravité lui confère une forme sphérique
et son orbite doit être dépourvue d’autres corps, ce qui n’était pas le cas de Pluton avec la
découverte d’Eris et de nombreux autres objets situés au-delà de l’orbite de Neptune.
Remarquons que cette définition n’inclut pas les objets de masse substellaire découverts
depuis 1991 autour d’autres étoiles. Encore aujourd’hui, aucune définition o cielle n’est
donnée de ces astres. Toutefois, par définition, une étoile (sur sa phase principale) est un
corps autoproducteur d’énergie par la fusion nucléaire de l’hydrogène. Par des principes de
thermodynamique, de mécanique quantique, statistique et nucléaire la masse limite pour
qu’il y ait fusion de l’hydrogène dans le coeur de l’étoile doit être „80 MJup , où MJup est
la masse de Jupiter. La fusion sur une courte échelle de temps du deutérium reste quand
même possible pour des corps ayant une masse >13 MJup . Ces astres possédant des masses
entre 13 et 80 MJup sont alors nommés naines brunes et ceux <13 MJup sont dénommés par
le terme exoplanètes lorsqu’ils orbitent une étoile autre que le Soleil.
Or, la distinction de ces corps, basée uniquement sur leur masse, est incomplète. Des
objets ayant une masse inférieure à la limite du brûlage du deutérieum sont parfois trouvés
de manière isolés, sans étoile hôte, à la manière d’une naine brune et parfois, des objets ayant
des masses supérieures à cette limite sont en orbite autour d’une étoile à la manière d’une
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exoplanète. Ce type de naine brune ressemble alors à une version encore plus massive des
planètes géantes, elles-mêmes massives et composées principalement de gaz, en une version
encore plus massive. Il est donc pertinent de se questionner sur les di érences entre les
naines brunes compagnons d’une étoile et les planètes massives afin de justifier l’importance
d’en faire une distinction. En particulier, une meilleure compréhension des mécanismes
de formation de ces deux types d’objets permettrait de mieux identifier la conséquence
de leur présence respective dans les systèmes stellaires. La manière dont l’objet de masse
substellaire se forme permettrait de définir si un corps est une exoplanète ou bien une naine
brune d’une manière plus formelle et utile. Or, aucune méthode observationnelle ne permet
d’identifier sans ambiguïté le mode de formation d’un objet en particulier selon ce qui est
connu des mécanismes de formation actuellement. Le but de ce projet était d’identifier des
compagnons de masse substellaire à grande séparation autour d’étoiles jeunes pour densifier
l’échantillon d’objets rares qui aiderait à caractériser les processus de formation des naines
brunes et des planètes géantes.
L’étude des modes de formation des planètes géantes gazeuses s’avère un pôle de recherche
d’une importance particulière puisque le mécanisme par lequel la planète se forme indique
quelle est sa structure interne, sa composition atmosphérique, mais surtout son évolution
interne et au sein du système stellaire. Les planètes géantes de notre système solaire, Jupiter
spécifiquement, semblent avoir joué un rôle dans l’établissement d’une région stable pour les
planètes telluriques, c’est-à-dire les planètes rocheuses de faible masse ayant une fine couche
atmosphérique. Par sa forte gravité et ses phases de migration, Jupiter aurait potentiellement
généré un moment propice pour que l’eau liquide se retrouve sur certaines planètes et aurait
permis d’établir un zone dite habitable pour la Terre où la vie a pu se développer. Ainsi, dans
le cas des autres systèmes planétaires, il est raisonnable de croire que les planètes géantes
gazeuses auraient un rôle tout aussi important dans l’apparition de la vie.
1.2. Propriétés physiques des naines brunes et planètes géantes
gazeuses
Les sous-sections qui suivent se réfèrent principalement à Perryman, Fortney and Nettel-
mann [2010] et Burrows et al. [2001].
1.2.1. Structure interne et évolution
L’hydrogène et l’hélium composent majoritairement les planètes géantes gazeuses et les
naines brunes. En prenant Jupiter comme modèle, l’intérieur serait composé possiblement
d’un petit coeur rocheux (5–20 MC) à près de 30 000 K et „3000 GPa, de couches internes
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(a) Luminosité vs âge (b) Température vs âge
Figure 1.1. Courbes d’évolution des étoiles de faible masse (bleues), des naines brunes
(13 MJup – 75 MJup ; vertes) et de planètes géantes gazeuses (rouges). Les points colorés
correspondent au moment où 50% du deutérium (brun) et où 50% du lithium (magenta) ont
été brûlés. Figures tirées de Burrows et al. [2001].
d’hydrogène et d’hélium métalliques et d’une atmosphère plus tempérée composée de molé-
cules. Le coeur, s’il y en a un, se serait possiblement dilué dans les couches d’hydrogène et
d’hélium le recouvrant.
Hormis la radiation reçue de leur étoile, les planètes ne possèdent pas de mécanisme de
production d’énergie et se refroidissent graduellement et continuellement suite à leur forma-
tion. L’énergie contenue dans les couches intérieures est transportée par des mouvements
convectifs induits par l’opacité radiative des couches supérieures. Pour leur part, les naines
brunes font la fusion du deutérium et du lithium, mais sur quelques dizaines de millions
d’années seulement. Elles se refroidissent ensuite à la manière des planètes géantes gazeuses.
La Figure 1.1 montre l’évolution de la luminosité et la température des planètes géantes, des
naines brunes et des étoiles de faible masse en fonction de leur âge.
Après environ 1 ˆ 109 d’années, le rayon des étoiles très peu massives, des naines brunes
et des planètes géantes se stabilise autour de 1 RJup avec une variation d’au maximum
30%. C’est la compétition entre les forces de Coulomb et la dégénérescence des électrons
dans leurs couches internes qui détermine la relation entre leur masse et leur rayon. Par la
force de Coulomb, les électrons se positionnent de façon à atteindre une densité maximale
et un espacement interparticule minimal conduisant à la relation masse-rayon R9M1{3. La
dégénérescence des électrons survient lorsque les températures internes sont insu santes
pour maintenir les particules dans leurs niveaux d’énergie supérieurs. La pression des
électrons dégénérés mène à la relation connue dans le cas des naines blanches soit R9M´1{3.
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Figure 1.2. Dépendance entre le rayon et l’âge des étoiles de faibles masses (bleues), des
naines brunes (vertes) et des planètes géantes gazeuses (rouges). Figure tirée de Burrows
et al. [2001].
Grossièrement, la combinaison de l’e et de Coulomb et de la dégénérescence annule la
dépendance de la masse sur le rayon. La Figure 1.2 illustre l’évolution du rayon pour
di érentes masses.
Dans le cas des naines brunes, la pression de radiation engendrée par la fusion nucléaire du
deutérium s’oppose temporairement à l’e ondrement gravitationnel, ce qui stabilise le rayon.
Ce phénomène se constate à la Figure 1.2 où les courbes vertes présentent un ralentissement
de la décroissance du rayon après quelques millions d’années.
1.2.2. Atmosphère
Contrairement aux étoiles sur la séquence principale, les objets de plus faible masse
subissent des changements importants dans leur atmosphère à mesure qu’ils évoluent et
se refroidissent. Leur composition chimique reste principalement la même, du H, He, C,
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N, O et des traces de métaux, mais se présente à di érentes altitudes et dans di érentes
compositions moléculaires selon les températures. La chimie atmosphérique des planètes
géantes gazeuses est généralement la même que pour celle des naines brunes pour des
températures e ectives similaires. Théoriquement, la présence de composés deutérés dans
l’atmosphère des planètes les distingue des naines brunes pour lesquelles le deutérium a été
appauvri.
La majorité de l’hydrogène est sous forme moléculaire dans l’atmosphère. La distribution
du carbone et de l’oxygène suit la relation d’équilibre
CO ` 3H2 é CH4 ` H2O.
Pour des températures élevées et de faibles pressions (e.g. T Á 1500 K, PÀ 1 ˆ 105 Pa),
la réaction favorise la formation du CO au détriment du CH4 et du H2O et vice-versa lorsque
l’équilibre chimique est atteint. L’azote est sous forme moléculaire pour des températures
> 700 K et sous forme de NH3 autrement. L’abondance des espèces chimiques régies par
l’équilibre thermodynamique est aussi a ectée par la condensation des éléments en nuages.
La condensation survient lorsqu’une bulle de gaz qui monte et se refroidit dans l’atmosphère
de manière adiabatique atteint un point de saturation. Ce phénomène génère des nuages
de ce condensat. Ce point est plus facilement atteint pour la majorité des composés
condensables (composés métalliques, sels, molécule d’eau, etc) pour des atmosphères avec
T < 1500 K. La formation de nuages appauvrit l’atmosphère d’éléments utiles pour les
réactions chimiques, mais aussi, dû à leur opacité, les nuages masquent l’absorption des gaz
situés plus profondément et augmentent l’albédo en surface. Les nuages transforment de
manière significative l’apparence des spectres et constituent un défi lorsque vient le temps
de mesurer les abondances chimiques dans les atmosphères de naines brunes et de planètes.
Les molécules de gaz et les condensats coulent dans l’atmosphère dû à la gravité et
enrichissent les régions où les pressions (et les températures) permettent leur existence. Une
substance dont l’énergie de liaison est faible se retrouvera donc à des températures basses,
c’est-à-dire à de hautes altitudes et vice-versa. La Figure 1.3 montre qualitativement quelles
espèces chimiques sous forme gazeuse et sous forme de nuages sont présentes en fonction de
la profondeur pour des objets ayant des températures variant de 160 K à 3000 K.
Les atmosphères dominées par les molécules présentent un grand degré de complexité
lorsque vient le temps de comprendre leur distribution spectrale d’énergie. L’opacité, qui est
généralement dominée par les atomes et leurs ions, dans le cas des étoiles, est ici dominée
par les molécules qui possèdent un plus grand éventail (102 ´ 103 ˆ) de transitions possibles.
Ces très nombreuses raies moléculaires sont regroupées généralement dans l’infrarouge,
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Figure 1.3. Couches de gaz et de nuages pour Jupiter („160 K), des naines T (800 à
1200 K), des naines L (1200 à 2000 K) et des objets près de la transition entre le type M et
L (À3000 K). Les couches de nuages et de gaz des objets chauds se retrouvent aussi dans les
objets plus froids, mais en profondeur dans leur atmosphère. Figure de Lodders [2004]
dans les bandes J p1, 25µmq ´ H p1, 65µmq ´ K p2, 2µmq mais surtout dans l’infrarouge
plus lointain. Aux résolutions instrumentales habituelles dans l’infrarouge (R À 18000), ces
raies moléculaires (e.g. H2O et H2) ne sont pas résolues et forment des bandes moléculaires
relativement larges dans le spectre. Pour compenser cette absorption en infrarouge, le flux
est réémis dans la section bleue du spectre d’émission. Les spectres de ces objets sont donc
bleus par rapport à l’émission normale d’un corps noir. Le cas des objets jeunes (À 500 Ma)
et/ou chauds (Á 1800 K) est di érent. Ceux-ci présentent un spectre rougi par la présence
de grains de poussière de silicate (des nuages) haut dans leur atmosphère.
Enfin, le type spectral de ces objets sans source interne d’énergie change à mesure qu’ils
se refroidissent. Leur type spectral n’est donc pas simplement dépendant de leur masse, mais
aussi de leur âge.
1.2.3. Formation
La structure interne et l’atmosphère des naines brunes et des planètes géantes gazeuses
sont mal comprises dû à leur grande complexité, mais aussi au manque de connaissances
sur la manière dont se forment ces objets.
Deux hypothèses se font concurrence concernant la formation des planètes géantes
gazeuses. À la manière d’une planète tellurique, la coagulation de planétésimaux dans le
disque protoplanétaire forme un coeur solide sur lequel s’accumule du gaz. Dans le cas
des planètes géantes gazeuses, la masse du noyau atteint une masse critique (5 – 20 MC)
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qui déclenche une accumulation exponentielle et ininterrompue du gaz environnant jusqu’à
épuisement. En l’absence de migration importante (> 5 UA), le meilleur endroit pour
former des planètes géantes gazeuses par le mécanisme d’accrétion sur le coeur est entre 5
et 10 UA pour une étoile de type solaire. À ces distances, la densité de matières solides et
gazeuses est su sante pour engendrer la formation avant que le disque protoplanétaire se
dissipe (5 – 10 Ma). Le disque doit aussi être de dimension su sante pour que le noyau
atteigne la masse critique. Cette dépendance sur la taille du disque est observable par
la corrélation positive observée entre la prévalence des géantes gazeuses et la masse de l’étoile.
Le mécanisme de formation par instabilité gravitationnelle dans le disque permet de
mieux expliquer la présence de planètes sur de longues et très longues orbites (> 15 AU).
Celui-ci stipule que la contraction de gaz condensé pourrait former rapidement des objets
de masse planétaire. La sédimentation et la coagulation des grains de poussière ramassés
durant la phase de contraction formeraient le noyau de ces planètes. Ce modèle est moins
accepté que le premier puisque les mécanismes de migration des protoplanètes permet aussi
d’expliquer la présence de planètes géantes sur de longues et sur de courtes orbites.
La migration des noyaux de planètes survient à cause de l’interaction gravitationnelle avec
d’autres embryons ou même avec le disque lui-même. Les simulations démontrent que la
migration peut s’étendre sur des dizaines d’AU.
La densité de naines brunes (0,1 pc´3) étant comparable à celle des étoiles sur la
séquence principale (0,14 pc´3) dans le voisinage solaire, il est raisonnable de croire que le
même processus est à l’origine de leur formation. Or, afin que l’e ondrement gravitationnel
dans les nuages moléculaires puisse se produire, la pression interne d’une parcelle de gaz
doit être insu sante par rapport à la gravité qui la maintient. L’équilibre est brisé lorsque
la masse du nuage excède une masse critique, la masse de Jeans, pour une température et
un rayon donné. Le problème est le suivant, la masse des naines brunes est environ deux
ordres de grandeur inférieure à la masse moyenne de Jeans dans les régions de formation
d’étoiles. La formation des naines brunes est possible dans les nuages moléculaires lorsque
la turbulence supersonique (e.g. l’onde de choc d’une supernova dans le voisinage) crée des
zones de surdensité où l’e ondrement gravitationnel peut être déclenché pour des masses <
100 MJup . La fragmentation turbulente pourrait aussi expliquer, en partie, la formation des
objets de masse planétaire (parfois nommés planémos) retrouvés de manière isolée dans les
groupes d’étoiles jeunes. Les planémos n’auraient donc pas de coeur rocheux et/ou solide
contrairement aux planètes formées dans un disque proto-planétaire. Ce processus n’exclut
pas la formation de systèmes binaires de naines brunes, d’étoiles de faible masse + naines
brunes, de naines brunes + "planémos" ou même d’étoile de faible masse + "planémos".
Dans ces cas, les "planémos" ressembleraient à des planètes sans possibilité de les distinguer
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des "vraies" planètes. Ce processus semble mieux expliquer la présence d’objets de masse
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Chapitre 2
MÉTHODES DE DÉTECTION ET DE
CARACTÉRISATION DES EXOPLANÈTES
Ce chapitre décrit trois principales méthodes de détection d’exoplanètes et deux méthodes
plutôt utilisées pour les caractériser. D’autres méthodes communément mentionnées dans la
littérature telles que la détection par astrométrie et par amplification par e et de lentille
gravitationnelle ne seront pas discutées par souci de concision. Les méthodes présentées
peuvent aussi s’appliquer à la détection et à la caractérisation des naines brunes.
2.1. Vélocimétrie
L’interaction gravitationnelle qu’exerce une étoile sur une planète engendre son mou-
vement orbital autour du centre de masse du système. L’étoile orbite elle aussi autour du
centre de masse avec la même période puisqu’elle est soumise à la même force gravitation-
nelle. Or, le déplacement de l’étoile est petit à cause de sa masse substantiellement plus
grande, le rendant di cilement mesurable directement 1. Un mouvement se caractérise par
une vitesse qui, elle, est mesurable par vélocimétrie à l’aide de la spectroscopie à grande
résolution. La vitesse d’une étoile projetée sur la ligne de visée (vitesse radiale) se mesure en
observant le déplacement de ses raies spectrales dû à l’e et Doppler. Le mouvement induit
par la planète se traduit par une courbe de vitesse radiale oscillante, sinusoïdale dans le cas
d’une orbite circulaire, passant au positif lorsque l’étoile s’approche de l’observateur et au
négatif lorsqu’elle s’éloigne. La périodicité des oscillations donne une mesure directe de la
période orbitale, leur forme permet de déterminer l’excentricité tandis que leur amplitude
est une mesure de la masse minimale de la planète (Mp sin i) où i est l’inclinaison de l’orbite.
1. Jusqu’à présent, les relevés astrométriques du ciel (e.g Hipparcos ; Perryman et al. [1997]) n’étaient pas
su samment précis pour observer les mouvements projetés sur le ciel des étoiles causés par la présence d’une
planète. L’astrométrie n’a donc pas été largement utilisé pour détecter de nouvelles candidates. La mission
spatiale Gaia [Gaia Collaboration, 2016, 2018], lancée en 2013, a pour objectif de mesurer à répétition sur
5 ans et précisément (de l’ordre de 10´5 ´ 10´6 2) la position d’un milliard d’étoiles ce qui rendra possible
la détection de plusieurs milliers de planètes par astrométrie. La détection du mouvement permet également
une mesure des masses dynamiques des corps.
Une inclinaison de 0° signifie que l’orbite est dans le plan du ciel. La planète n’induit pas
de mouvements radiaux à l’étoile dans ce cas. La demie amplitude de la vitesse radiale de






3 Mp sin i
pMs ` Mpq 23
1?
1 ´ e2 (2.1)
où G est la constante gravitationnelle, Porb est la période orbitale, Mp est la masse de la
planète, i est l’inclinaison de l’orbite de la planète, Ms est la masse de l’étoile et e est
l’excentricité de l’orbite.
Pour une orbite circulaire avec Mp ! Ms, l’équation 2.1 se réécrit











où MJup est la masse de Jupiter et Md est la masse du Soleil. L’équation 2.2 démontre que
l’amplitude des variations est généralement de l’ordre des m/s.
Cette technique fut utilisée par Mayor and Queloz [1995] pour détecter la première
exoplanète en orbite autour d’une étoile sur sa séquence principale, 51 Peg b. Cette planète
géante gazeuse possède une période de quelques jours ; le nom de Jupiter chaude sera alors
donné à ce genre de planète géante en orbite rapprochée de son étoile.
La méthode par vélocimétrie favorise la détection de planètes massives sur une orbite
rapprochée (la force gravitationnelle diminuant en 1{r2 où r est la séparation instantanée
entre les 2 corps). Les planètes sur de longues orbites (>15 ans) sont d’autant plus désa-
vantagées par le manque de mesures sur le temps d’une orbite complète. La précision sur
la vitesse radiale dépend également de la nature de l’étoile qui doit posséder un spectre
su samment riche en contenu spectral pour atteindre un bon signal sur bruit sur la mesure
du déplacement des raies. La précision s’améliore en fonction du nombre de raies utilisées
pour la mesure. Une résolution de l’ordre de ⁄{ ⁄ „ 100 000 est un bon compromis entre
le nombre de raies résolues et le signal sur bruit atteint pour chacune d’entre elles, ce qui
s’avère souvent une résolution requise pour les spectrographes dédiés à la recherche d’exo-
planètes. La combinaison avec une grande couverture spectrale est un avantage considérable
pour atteindre des précisions en vitesse allant jusqu’au m/s.
2.2. Transit
Le phénomène d’une planète passant devant son étoile du point de vue d’un observateur
est nommé transit ou transit planétaire. Un transit entraîne l’occultation d’une partie
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du disque stellaire et fait diminuer temporairement la luminosité de l’étoile. Un suivi
photométrique précis d’une étoile permet de révéler la présence en orbite d’un corps plus
froid, e.g. une planète, si des baisses périodiques de sa brillance sont détectées. La diminution
de la luminosité est égale à la fraction de l’aire du disque de l’étoile bloqué par celui de la
planète. Ainsi,  F {F “ R2p{R2e où Rp et Re sont respectivement le rayon de la planète et de
l’étoile. Le transit o re l’opportunité unique de connaître le rayon des objets en orbite de
manière observationnelle en supposant que le rayon de l’étoile est connu. Cette particularité
rend la détection de planètes par la méthode du transit utile pour leur caractérisation. Or,
la probabilité que la ligne de visée d’un observateur soit favorable pour détecter un transit
est faible. Pour une planète comme la Terre sur une orbite circulaire à 1 UA autour d’une
étoile de rayon équivalent à celui du Soleil, la probabilité qu’un observateur soit bien aligné
pour voir l’occultation est de 0,5% en utilisant la définition basée sur la fraction de la
sphère céleste couverte par l’ombre de la planète proposée par Borucki and Summers [1984]
p “ Re{a où p est la probabilité et a est le demi-grand axe de l’orbite de la planète. Cette
définition suppose que Rp ††† Re. Ainsi, les planètes susceptibles d’être détectées par
cette méthode sont celles ayant une période orbitale courte (de l’ordre de quelques heures
à quelques jours) et/ou une inclinaison i » 90°. Ces restrictions réduisent considérablement
les chances de détection. La stratégie adoptée pour détecter des planètes à l’aveugle par
cette technique est donc d’observer une très grande quantité d’étoiles simultanément.
Les premières observations de transits d’exoplanètes ont été réalisées sur des systèmes
préalablement découverts par vitesse radiale. Une planète sur une inclinaison » 90° devrait
passer devant son étoile au moment où la vitesse radiale de cette dernière est nulle. C’est
donc en faisant des suivis photométriques du système HD 209458, détecté préalablement par
vitesse radiale, qu’en 1999 Charbonneau et al. [2000] et indépendamment Henry et al. [2000]
observèrent pour la première fois un transit d’exoplanète corroborant la vélocimétrie. Le
nombre de transits détectés ne cesse d’augmenter depuis, surtout grâce aux missions spatiales
dédiées telles que CoRoT lancé en 2006, Kepler lancé en 2009 et TESS lancé en 2018. Les
conditions dans l’espace, où il n’y a ni alternance jour et nuit ni scintillation causée par la
turbulence atmosphérique, qui limite la précision à 0,1%, rendent plus e cace l’observation
de milliers d’étoiles et permettent même la détection de planètes dont le rayon est inférieur
à celui de la Terre. Malgré ces contraintes, certains programmes de détection de transit au
sol ont découvert des systèmes planétaires de faibles masses. Le système Trappist-1, détecté
en 2015 par l’équipe de Gillon et al. [2017], possédant 7 planètes rocheuses ayant des dimen-
sions similaires à la Terre en est un bon exemple. Dans ce cas, la profondeur des transits
était su sante pour confirmer leur détection à cause de la taille réduite de l’étoile (0,115 Rd).
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La détection de faux-positifs est un phénomène courant dans la recherche de planètes par
transit. Afin d’observer une grande quantité d’étoiles simultanément, les instruments sont
équipés de détecteurs composés de pixels couvrant chacun plusieurs secondes d’arc sur le
ciel (21 ”/pixel pour TESS 2). Il arrive parfois qu’un système d’étoiles binaires éclipsantes en
arrière plan se retrouve combiné à l’étoile étudiée. Les binaires éclipsantes sont généralement
deux étoiles de taille similaire et non résolues spatialement qui, une fois en éclipse, produisent
une baisse considérable (jusqu’à 50%) du flux lumineux. Cette grande variation se traduit
dans la courbe de lumière de l’étoile étudiée comme une faible diminution de sa propre
luminosité, pouvant laisser croire au transit d’une planète. Pour confirmer la nature de
l’objet ayant engendré une baisse de luminosité, il est courant d’avoir recours à l’imagerie.
Une meilleure résolution spatiale, fournie par d’autres instruments, permet parfois de dé-
tecter la présence des binaires éclipsantes dans le champ de vue de l’étoile. La spectroscopie
est un autre moyen pour infirmer une détection. Si aucune variation en vitesse radiale ou
bien une variation de l’ordre des km/s est mesurée, la thèse d’un transit planétaire est
rejetée. Un suivi spectroscopique permet également, dans certains cas, de voir des raies spec-
trales dédoublées ayant di érentes vitesses suggérant qu’il s’agit plutôt d’un système binaire.
À partir de l’estimation de la masse, de l’inclinaison et du rayon de la planète fournis par
son transit et la courbe de vitesse de l’étoile, une idée de sa composition interne peut être
déduite de la densité calculée.
2.3. Imagerie directe
Prendre une image d’une planète est certainement le moyen le plus sûr d’a rmer sa
présence. L’accès aux photons en provenance de la planète est aussi une occasion presque
unique de tirer des conclusions sur sa température et sa composition atmosphérique
indépendamment des modèles théoriques. Enfin, l’imagerie directe est la seule méthode
qui permet d’étudier les régions externes des systèmes planétaires puisque la sensibilité
augmente avec la séparation contrairement à toutes autres méthodes. La grande limitation
de l’imagerie directe réside dans la présence de l’étoile centrale dont la luminosité est des
ordres de grandeur plus grande que celle de la planète. Les photons en provenance des
planètes sont généralement noyés dans ceux provenant de l’étoile. Dans le cas de Jupiter,
le contraste avec le Soleil est de 10´9. Elle nous serait invisible si nous l’observions de
l’extérieur du système solaire.
L’image d’une source ponctuelle, comme une étoile, correspond à la convolution entre
la fonction représentant l’objet (une distribution de Dirac pour une source ponctuelle) et
2. https://archive.stsci.edu/tess/
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la fonction d’étalement du point (FÉP ou PSF) du système optique. La lumière d’une
source prise en image par un système optique est di ractée puisque l’ouverture du système
est finie. Un télescope ayant un miroir principal circulaire sera caractérisé par une FÉP
représentée par une fonction d’Airy (tache d’Airy). Une image caractérisée seulement par
un patron de di raction est dite limitée uniquement par la di raction, de laquelle il n’est
pas possible de s’a ranchir. En général, il s’ajoute à ce patron de di raction de la di usion
due à l’atmosphère turbulente traversée par la lumière dans le cas des télescopes au sol. La
qualité de l’image est alors dégradée, car l’énergie contenue dans le pic principal du patron
d’interférence se redistribue dans les autres franges. Le pic central apparaît alors plus large.
La pleine largeur à mi-hauteur (PLMH ou FWHM) du pic de la FÉP est une mesure de la
qualité astronomique du ciel ; le seeing. Plus l’atmosphère est turbulente et plus le seeing
est élevé.
Lorsque deux objets sont près l’un de l’autre, il arrive que leurs taches se chevauchent. Il
devient donc impossible de les distinguer. Lorsque l’observation est limitée par le seeing, le
pouvoir de séparation (la résolution angulaire) est donc équivalent à la mesure du seeing.
Dans le cas d’un système optique d’ouverture circulaire limité uniquement par la di raction,
la PLMH du pic central dépend uniquement de la longueur d’onde observée et du diamètre
du télescope. Le pouvoir de résolution peut alors s’écrire comme  ◊ “ ⁄{D où  ◊ est la
séparation angulaire entre les objets dans le ciel, ⁄ est la longueur d’onde observée et D est
le diamètre du miroir. À titre d’exemple, la séparation angulaire minimale théorique entre
deux objets pour les résoudre est „0,015 2 pour une observation faite à 600nm avec un
télescope de 8m de diamètre. Cela correspond donc à une séparation physique de 0,77 UA
si la cible se situe à 50 pc.
La résolution spatiale théorique d’un télescope assez grand semble permettre l’imagerie
de systèmes planétaires sur des orbites similaires ou plus grandes que celle de la Terre. Or,
la séparation minimale théorique pour imager une planète n’est pas réaliste puisque tous
les systèmes optiques ont des aberrations ; la fabrication elle-même de leurs composantes
est imparfaite. Ces défauts engendrent des résidus stables dans le temps dans l’image
qui apparaissent comme de la granulation dans l’image. Les télescopes au sol sont aussi
soumis à la présence de l’atmosphère. Plusieurs sont équipés de systèmes basés sur des
détecteurs de front d’onde et de miroirs déformables et arrivent à corriger en temps réel
les erreurs de phase produites par l’atmosphère. Cette technique d’optique adaptative
(OA) permet de s’a ranchir des e ets atmosphériques et d’atteindre un profil de FÉP
près de la limite de di raction. Malgré tout, les petites erreurs de phase ne peuvent pas
être mesurées par le détecteur de front d’onde et ne peuvent pas être corrigées par le
système d’OA, celui-ci étant limitée par l’amplitude de déformation du miroir et le nombre
limité de déformations possibles. Ces erreurs ont un temps caractéristique plus court que
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le temps d’une exposition. Elles laissent donc un résidu qui se traduit sur l’image comme
une sorte de halo de lumière di usée centrée sur la FÉP. Une planète se situant dans
ce halo est pratiquement impossible à détecter, car elle est beaucoup plus faible. Des
erreurs de phases, dont le temps caractéristique est de l’ordre du temps d’exposition et
qui ne sont pas corrigées par l’OA, engendrent, quant à elles, des résidus sous la forme
de tavelures dans le halo. Combiné aux tavelures engendrées par l’optique elle-même, ce
bruit est aussi un limitant pour la détection de planètes qui se cacheraient parmi ces tavelures.
Les stratégies adoptées pour espérer trouver des planètes par imagerie directe sont
d’observer des systèmes jeunes pour lesquels les contrastes entre les planètes et leur étoile
sont plus faibles et d’observer en lumière rouge ou infrarouge pour favoriser une fois de plus
le contraste. À elles seules, ces stratégies permettent uniquement de détecter des naines
brunes (NBs) très massives et très éloignées (>100 UA) de leur étoile. À ces stratégies
s’ajoutent des techniques permettant de diminuer l’intensité du halo de l’étoile et des
tavelures résiduelles. L’emploi d’un coronographe consiste à positionner judicieusement un
masque dans le système optique. Le masque bloque ou modifie alors la lumière provenant
de l’étoile centrale, à la manière d’une éclipse de Soleil, sans a ecter celle provenant de la
planète. Des méthodes dites d’imagerie di érentielle ont aussi pour but de diminuer l’inten-
sité de la FÉP de l’étoile en conservant le signal de la planète. Ces techniques consistent à
soustraire de l’image une FÉP la plus représentative possible de l’étoile ne contenant pas
le signal de la planète. La FÉP de référence peut être celle d’une ou une combinaison de
plusieurs étoiles ressemblantes (e.g. imagerie combinée localement optimisée), elle peut être
la FÉP de l’étoile elle-même prise simultanément à des longueurs d’onde où la planète est
moins lumineuse (e.g. imagerie di érentielle spectrale simultanée, Marois et al. [2006b]) ou
bien prise à di érentes rotations du champ (e.g. imagerie di érentielle angulaire, Marois
et al. [2006a]). Le bruit granulé peut, quant à lui, être caractérisé en faisant passer la
lumière dans un masque judicieusement troué reproduisant le principe d’un interféromètre.
À partir de l’interférogramme obtenu, il est possible d’obtenir de l’information sur l’image
n’étant pas a ectée par le bruit de tavelure et ainsi révéler la présence d’une planète à des
séparations allant en deçà de la limite de di raction pour l’ouverture considérée. Or, le
compagnon doit être assez lumineux étant donné que le masque réduit considérablement la
quantité de lumière captée. Ainsi, jusqu’à présent, la technique a été fructueuse seulement
pour la détection d’étoiles et de naines brunes binaires.
Des techniques plutôt complexes et des systèmes bien particuliers sont nécessaires pour
détecter des planètes par imagerie directe. Ce n’est qu’en 2004 que Chauvin et al. [2004]
a détecté le premier objet de masse planétaire, 2M1207b, en utilisant l’optique adaptative
en infrarouge. Cette planète orbite à „ 55 UA une naine brune dont l’âge est estimé à
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8 millions d’années. L’utilisation des méthodes d’imagerie di érentielle et de réduction de
bruit granulé a permis à Marois et al. [2008] d’imager le premier système multiple de planètes
géantes gazeuses en 2008.
Vu les défis associés à l’imagerie directe de planète, à peine une trentaine de candidates
ont été découvertes jusqu’à présent. Celles-ci sont toutes jeunes, relativement éloignées (>20
UA) de leur étoile et très massives (> 5 MJup ). Plusieurs recherches de planètes à grande
séparation ont conclu que leur prévalence est <4%, Baron et al. [2018]. Afin d’espérer capter
des images de planètes de taille similaire ou inférieure à celle de Jupiter sur des orbites <20
UA, il faudra attendre les télescopes >30 mètres tels que le Extremely Large Telescope (ELT)
et les télescopes spatiaux dotés d’un coronographe externe.
2.4. Spectroscopie de transit et spectroscopie à grande disper-
sion
Seulement une gamme restreinte de planètes très massives arrivent à être imagées di-
rectement pour l’instant. La caractérisation de l’atmosphère d’autres types de planètes est
toutefois possible pour celles qui transitent. Lors d’un transit planétaire, le disque opaque
de la planète bloque une partie du disque stellaire. L’intensité photométrique à toutes les
longueurs d’onde est alors réduite. Si la planète présente une atmosphère, une petite partie
de la lumière de l’étoile la traversera. L’atmosphère est plus ou moins opaque en fonction de
la longueur d’onde due à sa composition chimique. Le rayon de la planète apparaît ainsi plus
ou moins grand selon la couleur observée. La présence d’une atmosphère autour d’une pla-
nète peut être révélée en mesurant la variation d’intensité lumineuse de l’étoile à di érentes
longueurs d’onde durant le transit. Les di érences dans le spectre de l’étoile hors-transit et
durant le transit permettent d’extraire le spectre et donc la composition chimique de l’at-
mosphère de la planète.




est la hauteur caractéristique, k est la constante de Boltzmann, T est la température de
l’atmosphère, µm est le poids moléculaire moyen de l’élément ou des éléments chimiques
composant l’atmosphère et gp est la gravité de surface. Le rapport entre l’aire de cet anneau
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Finalement, la dépendance sur la densité, fl est mise en évidence en réécrivant l’équation
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où le symbole C représente ce qui est attribuable à la Terre et d ce qui est relatif
au Soleil. L’équation 2.7 montre que le signal atmosphérique d’une planète identique à
la Terre orbitant une étoile comme le Soleil présenterait un signal atmosphérique de 1,1 ppm.
Bien que l’équation 2.6 n’inclue pas les propriétés optiques des composantes de l’at-
mosphère, elle permet d’estimer l’ordre de grandeur du signal atmosphérique en fonction
de paramètres relativement faciles à obtenir ou à déduire. La spectroscopie de transit est
particulièrement e cace pour sonder l’atmosphère des planètes de faible densité ayant une
atmosphère chaude et composée principalement d’hydrogène moléculaire (µm “ 2), ce qui
est le cas des Jupiter chaudes.
Le défi est de taille pour observer des signaux de quelques centaines de ppm, tout au
plus, surtout en présence de l’atmosphère terrestre. Les petites variations dans l’atmosphère
de la Terre durant l’observation des transits génèrent un bruit qui limite la détection de
l’atmosphère d’exoplanètes. L’utilisation de télescopes spatiaux est donc presque essen-
tielle pour faire de la spectroscopie de transit. La première détection d’une atmosphère
d’exoplanète fut réalisée par Charbonneau et al. [2002] en 2002. La technique utilisée
consistait à observer avec le télescope spatial Hubble une diminution plus importante du
flux stellaire lors du transit de HD 209458b pour une bande photométrique centrée sur
la région du doublet de sodium à 589,9 nm. L’observation de photométrie multibande fut
reproduite à quelques reprises pour d’autres Jupiter chaudes en transit en lumière visible et
en infrarouge avec le télescope spatial Spitzer. Ces deux régimes de longueur d’onde sont
complémentaires puisque les espèces atomiques (H, C, O, CA, Na, K) interagissent avec la lu-
mière visible alors que les molécules comme H2O, CO, CO2, CH4 absorbent dans l’infrarouge.
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Les abondances relatives des espèces chimiques peuvent être déduites de la profondeur
et de la forme des bandes et des raies moléculaires. La spectroscopie est alors nécessaire
pour une étude d’abondance. Le futur télescope spatial James Webb, doté de trois spec-
trographes opérant dans l’infrarouge, permettra la détection et la mesure de l’abondance
d’une grande variété de composantes atmosphériques des Jupiter chaudes et tentera de
détecter la présence d’atmosphère sur des planètes moins massives et plus froides telles que
les planètes du système Trappist-1. La précision des mesures de spectroscopie de transit
est principalement limitée par la stabilité de l’étoile et la précision des mesures de ses
paramètres en l’absence d’atmosphère terrestre. Une planète qui transite une étoile ayant un
grand champ magnétique et une forte activité qui modifie rapidement sa signature spectrale
n’est pas une bonne candidate pour étudier son atmosphère.
L’étude des atmosphères de planètes est accessible à partir du sol par l’emploi de
spectrographes infrarouges à grande dispersion (R>50 000). À haute résolution, les bandes
moléculaires sont résolues en raies spectrales dont la vitesse radiale peut alors être mesurée.
Le spectre total observé est une combinaison du spectre de l’étoile, du spectre transmis de
l’atmosphère de la planète et de celui de l’atmosphère terrestre. Or, comme l’a démontré
Snellen et al. [2010], il est possible d’extraire le signal provenant de la planète en mesurant
une variation cohérente du décalage Doppler de ses raies ; lors de son transit, la vitesse
radiale de la planète varie alors que celle de l’étoile varie très peu. L’observation se faisant
du sol, la signature spectrale de l’atmosphère de la Terre est en première approximation
toujours égale à 0 km/s. La di culté vient de la faiblesse du signal du spectre transmis. La
stratégie adoptée par Snellen, Birkby, Kok, Brogi et autres est alors de déterminer s’il existe
une vitesse orbitale qui permette de maximiser les coe cients de la corrélation croisée du
spectre d’une molécule spécifique ajustée aux vitesses radiales associées sur l’ensemble des
spectres lors du transit. Cette procédure revient alors à amplifier le signal de la planète sans
amplifier le signal de l’étoile et de l’atmosphère terrestre. La technique permet également de
sonder l’atmosphère des planètes qui ne transitent pas si celles-ci sont su samment chaudes
comme pour HD 179949b (contraste „ 10´4) où Brogi et al. [2014] ont détecté du CO et du
H2O dans son atmosphère utilisant le spectrographe CRIRES/VLT à 2,3 µm. Connaissant
la vitesse radiale de la planète au cours de son orbite et celle de l’étoile en réaction à ce
mouvement, la masse réelle de la planète ainsi que son inclinaison peuvent être mesurées
par la troisième loi de Kepler.
Les prochains spectrographes infrarouges à grande dispersion (e.g., SPIRou (2018), ,
CRIRES+ (2019), NIRPS (2020)) couvriront simultanément de plus grandes plages spec-
trales que la plupart des spectrographes infrarouges à grande résolution accessible présente-
ment. La plus grande couverture spectrale permet d’utiliser un plus grand nombre de raies
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spectrales pour retrouver la signature d’une espèce chimique et ainsi augmenter le signal sur
bruit d’une détection.
2.5. Imagerie directe combinée à la spectroscopie à grande dis-
persion
Les méthodes de correction de FÉP présentées à la section 2.3 permettent d’imager des
planètes avec des contrastes allant jusqu’à 10´5 ´ 10´6 lorsque la configuration du système
est favorable. Cette limite est due à la présence de tavelures. De même, la spectroscopie à
grande résolution à partir du sol permet d’extraire le spectre d’une planète qui ne transite
pas si le contraste de celle-ci est >10´5 dans la plage spectrale couverte. Cette limitation
vient du bruit de photons dû à la présence de l’étoile et du bruit induit par l’atmosphère.
Snellen et al. [2015] proposent de combiner les deux approches qui, ensemble, permettent
de réduire l’influence de leurs limitations respectives. Leur but est de démontrer qu’il est
possible d’obtenir une image spectrale d’une planète rocheuse dans la zone habitable de sa
planète. La méthode proposée requiert un spectrographe de champ intégral (Integral Field
Unit Spectrograph, IFU) de R>100 000 combiné à un système d’optique adaptative installé
sur un télescope de 40m de diamètre. Un spectrographe de champ intégral a la capacité de
prendre un spectre de plusieurs positions spatiales en même temps. Or, actuellement, un tel
instrument avec un aussi grand pouvoir de résolution n’a jamais été construit. La grande
dispersion de l’instrument aurait comme résultat de superposer les spectres dans l’image.
Pour éviter ce problème, il faut disperser l’image par morceau et répartir judicieusement
ces spectres sur de très nombreux détecteurs. Cela peut se faire en utilisant de multiples
fibres optiques reliées au spectrographe couvrant chacune un morceau du champ de vision
ou par un système optique séparant l’image en plusieurs tranches. Le spectre de la planète
serait reconnaissable par rapport à celui des tavelures dans l’image puisque celles-ci sont des
reproductions miniatures de la FÉP de l’étoile. La variation en vitesse radiale des tavelures
est la même que celle de l’étoile et est donc négligeable face à celle d’une planète. Par un
modèle réaliste, Snellen et al. [2015] en concluent qu’il serait possible d’imager une planète
rocheuse tempérée dans la zone habitable de – Centauri A avec un instrument de ce genre.
2.6. État de la recherche des exoplanètes et des naines brunes
En 2018, plus de 3800 exoplanètes sont confirmées. Il existe une grande diversité en
masse, en taille et en configuration orbitale parmi ces planètes découvertes. La Figure 2.1
montre comment sont distribuées les exoplanètes en fonction de leur séparation orbitale,
leur masse et leur méthode de détection. La méthode du transit est sans aucun doute celle
ayant eu le plus de succès. Cette méthode est e cace pour détecter des planètes/naines
brunes de 10 – 20 MJup jusqu’à des masses semblables à celle de Mercure. Elle est toutefois
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limitée à des séparations † 1UA. Cela démontre bien que la probabilité de transit diminue
en fonction de la séparation.
La méthode des vitesses radiales (RV) permet de sonder des planètes ayant des sépara-
tions jusqu’à 10 UA. Cette séparation correspond à une période orbitale de 32 ans pour une
étoile de type solaire. Cette limite n’est pas physique, elle est imposée par le temps écoulé
(„ 20 ans) depuis le début des relevées de vitesses radiales. E ectivement, pour confirmer
u signal, il faut observer une variation de la vitesse de l’étoile pouvant correspondre à une
orbite. Si la planète orbite son étoile en plus de 100 ans, il est probable que la variation en
vitesse observée depuis 20 ans (20% de l’orbite) ne soit pas su sante pour conclure à une
détection. La limite inférieure en masse suit approximativement une droite ayant une pente
de „1/2.
En remplaçant Porb par l’axe semi-majeur a suivant la troisième loi de Kepler dans l’équa-














où K est la demi-amplitude de la courbe de vitesse radiale en m/s et Ms la masse de


















La hauteur de cette droite au-dessus de l’axe des x dépend de la valeur de la demi-
amplitude en vitesse radiale mesurée. La droite représente donc la limite de sensibilité des
instruments utilisés pour cette méthode. Dans ce cas, cette limite se situe à K „1 m/s qui
représente e ectivement la sensibilité des instruments dédiés tels que HARPS. Le manque
d’exoplanètes en dessous de cette droite n’est pas physique, mais causé par un manque de
sensibilité.
La majorité des planètes/NBs imagées sont situées au-delà de 10 UA et sont systéma-
tiquement plus massives que Jupiter. Cela reflète la di culté à sonder les zones internes
des systèmes stellaires par imagerie directe et détecter des planètes de faible luminosité
(contraste < 10´6). Cette méthode est toutefois la seule qui permette de sonder les
régions externes des systèmes. Or, le faible nombre de détections est aussi dû au fait que
la prévalence des planètes géantes gazeuses sur de longues orbites, celles qui sont donc
accessibles par l’imagerie directe, est très basse (< 1%) [Bowler, 2016].
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Trois regroupements de planètes sont distinguables à la Figure 2.1. Le premier groupe
en haut à gauche rassemble des planètes massives („ 0,2 – 7 MJup ) très près de leur
étoile. Ce sont les Jupiter chaudes. À droite des Jupiter chaudes, un manque de planètes
pour des séparations de 0,1 – 0,3 UA est apparent. Celui-ci est une conséquence physique
des mécanismes de migration où à ces distances les planètes massives sont instables sur
leur orbite et tendent à migrer vers l’intérieur ou peut-être vers l’extérieur. À droite
de ce trou, un autre regroupement de planètes est présent. Or, dans ce cas, la coupure
en distance à 3 – 4 UA n’est pas physique. Le troisième groupe en bas à gauche est
composé de planètes de masses allant de celle de Mercure à celle de Neptune. La coupure
en masse autour de 0,1 MJup est physique. Elle pourrait être causée par le fait que le
mécanisme de formation par e ondrement gravitationnel ne permet pas de former des
planètes en deçà d’une certaine masse. En contrepartie, lorsque le mécanisme de formation
par accrétion sur corps permet de former des planètes rocheuses ayant une masse à
cette limite, celle-ci commence alors à accréter une grande quantité de gaz et ainsi devenir
plus massive. La coupure en séparation à droite est plutôt due aux limitations instrumentales.
La mission spatiale Kepler (Kepler et K2) a permis à elle seule de confirmer près de
2700 planètes en transit et détecter plus de 2400 candidates 3. De cet échantillon, Mulders
et al. [2018] déduisent que 42% des étoiles similaires au Soleil sont accompagnées d’au
moins 7 planètes sur des orbites coplanaires et que 36 ˘ 14% des étoiles ont au moins une
planètes dans leur zone habitable. Enfin, ils suggèrent qu’il serait probable que 100% des
étoiles possèdent au moins une planète. Basé également sur les observations de Kepler,
Dressing and Charbonneau [2015] proposent que 24`18´8 % et 21`11´6 % des naines M possèdent
respectivement au moins une planète de taille similaire à la Terre (1–1,5 RC) et/ou une
super-Terre (1,5–2 RC) dans sa zone habitable. Par ces prévalences, ils en déduisent que la
plus proche planète avec R † 2 RC pourrait se trouver à 2, 1 ˘ 0, 2 pc et à 8, 6`0,8´0,7 pc pour
la plus proche qui transite.
Les super-Terres peuvent aussi être définies par leur masse comme ayant 2–10 MC. La
première (GJ 876 d, 7,5 MC) fut détectée par Rivera et al. [2005] utilisant le décalage
Doppler. Ce genre de planète n’est pas présent dans le système solaire et pourtant celles-ci
seraient les planètes les plus communes autour des étoiles dans le voisinage du Soleil
(Perryman, The Exoplanet Handbook, 2nd edition, 2018).
3. https://exoplanets.nasa.gov
24
Figure 2.1. Distribution des exoplanètes connues en fonction de leur masse (M ou M sin i)
et de leur séparation (réelle ou projetée). Le symbole de chaque planète détermine par quelle
méthode celle-ci fut découverte. Les cercles noirs Transit indiquent les planètes découvertes
par la méthode du transit et dont la masse a été déterminée par un suivi en vitesse radiale.
Les cercles jaunes Transit R représentent les planètes détectées par transit dont la masse a
été estimée de leur rayon en assumant une certaine densité. Les planètes du système solaire
sont également indiquées par la première lettre de leur nom. Bien que ce graphique date de
juillet 2015, le portrait global de la distribution des exoplanètes est resté inchangé. À noter
que les deux planètes représentées par les étoiles rouges à une séparation de 10´2 UA sont
mal identifiées comme des planètes imagées. Ce sont plutôt des candidates du relevé Kepler.
Les données sont tirées de The Extrasolar Planets Encyclopaedia à http://exoplanet.eu/.
2.7. Ce travail
Deux projets principaux ont été réalisés dans le cadre de cette maîtrise. Dans un premier
temps, une recherche de planètes géantes gazeuses et de naines brunes fut réalisée à l’aide
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d’images d’archive du relevé Two Micron All-Sky Survey (2MASS). L’article résultant de
ce projet est présenté au chapitre 3. Dans un deuxième temps, la faisabilité de détecter
des planètes géantes gazeuses grâce à la spectroscopie à grande dispersion a été réalisée
dans le contexte de la construction et l’accessibilité récente ou imminente de spectrographes
infrarouges de deuxième génération tels que SPIRou, NIRPS et IGRINS. Ce dernier projet
ne constitue qu’une exploration préliminaire du sujet et pourrait faire l’objet d’un second
projet de maîtrise ou de doctorat.
2.7.1. Détection de planètes géantes gazeuses et naines brunes jeunes à grande
séparation par imagerie directe
L’intérêt de détecter des compagnons de masse sub-stellaire par imagerie directe est
d’avoir l’opportunité d’étudier leurs propriétés atmosphériques. Une étude d’un grand
échantillon de ces objets permet de voir comment ceux-ci évoluent avec leur âge. Ces
observations sont essentielles pour tester les modèles et mécanismes de formation de
compagnons sub-stellaires et planétaires. Or, ces objets ont une faible prévalence. L’objectif
de cette recherche de planètes/NBs à grande séparation à partir des images d’archive
du relevé 2MASS était donc d’augmenter le nombre de ces objets rares. La résolution
angulaire (22), la limitation par le seeing („ 1.252) et en magnitude (J † 15.8) des
images de 2MASS n’en font pas de bonnes images pour une recherche systématique de
planètes. Elles o rent toutefois l’avantage de couvrir le ciel en entier. La stratégie adoptée
fut donc d’aller sonder une grande quantité (>2500) d’étoiles jeunes relativement faibles
(J ° 8) en employant une méthode qui marie l’imagerie combinée localement optimisée et
l’imagerie di érentielle spectrale simultanée. Aucune nouvelle planète n’a été découverte,
mais une nouvelle naine brune jeune (J2250+2325 B) a été détectée. Cette détection reste
d’intérêt concernant l’étude des exoplanètes étant donné que l’atmosphère, les mécanismes
de formation et l’évolution des naines brunes à grande séparation sont analogues à ceux
des planètes géantes gazeuses sur de longues orbites. L’article (voir chapitre 3) présente la
découverte de la naine brune dont la masse est estimée à 35 MJup et qui orbite en plus de
19 000 ans autour d’une étoile dont la formation semble récente. Les observations recueillies
sur l’étoile principale montrent qu’elle serait possiblement composée de deux étoiles très
rapprochées. La découverte de cette lointaine compagne semble donc indiquer qu’elle aurait
été partiellement éjectée du système s’étant formé quelques dizaines de millions d’années
auparavant, à cause de l’interaction gravitationnelle.
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2.7.2. Détection de planètes géantes gazeuses jeunes par spectroscopie infrarouge
à grande dispersion à partir du sol
À la section 2.6, il est montré que la sensibilité de détection d’exoplanètes de chacune des
méthodes est a ectée par la séparation entre l’étoile et la planète 4. Il existe donc une zone
entre 3–15 UA où ni les méthodes de transit, de vitesse radiale ou d’imagerie directe sont
e caces pour détecter des compagnons. Pourtant, certains suggèrent que les populations de
planètes géantes gazeuses, à l’instar de Jupiter ou de HR 8799 e, pourraient se trouver et/ou
s’être formées à ces séparations (Cumming et al. [2008], Bryan et al. [2016]). Si l’existence
de cette population de planètes manquantes est avérée, des contraintes sur leurs modes de
formation et de migration pourraient être mieux établies.
À la section 2.4, l’utilisation de la spectroscopie à grande dispersion fut expliquée dans
le cadre de la caractérisation d’atmosphères de planètes par transmission et par émission.
L’emploi de cette technique n’est possible que si des informations sur l’orbite de la planète
sont d’abord connues. Or, il est possible de reprendre l’idée d’extraire les raies moléculaires
d’une planète du spectre de l’étoile en e ectuant des corrélations croisées pour détecter de
nouvelles candidates.
Cette idée n’est pas nouvelle. La détection d’étoiles binaires dont l’une est de faible
masse a été explorée par Gullikson et al. [2016] reprenant cette idée. Le principe général de
la méthode est de prendre un seul spectre d’une étoile dans l’infrarouge avec une grande
résolution, sur un grand domaine et à très haut signal sur bruit et d’y appliquer des
méthodes de traitement similaires à celles employées en imagerie directe. Le but de l’exercice
est de réduire au maximum le signal de l’étoile et de l’atmosphère afin d’obtenir la meilleure
corrélation possible entre les raies de l’objet faible et une bonne référence de celles-ci.
Lorsqu’un profil de corrélation significatif est décelé, celui-ci correspond au profil moyen des
raies moléculaires qui corrèlent à la vitesse radiale de l’objet. De ce profil, une estimation de
la température et de la période de rotation de l’objet sont mesurables. Si plusieurs pics de
corrélation à di érentes vitesses sont présents, cela pourrait également signifier la présence
de plusieurs objets de faible luminosité en orbite autour de l’étoile principale.
Dans le cadre de ce projet, des observations synthétiques ont été produites pour
déterminer à quelles conditions et dans quelles limites il est possible de détecter des planètes
géantes gazeuses. Les stratégies suivantes ont été adoptées. Premièrement, seules les étoiles
4. La méthode de détection par lentille gravitationnelle n’est pas a ectée par la séparation. Elle permet
même de détecter des objets non liés gravitationnellement. Or, cette méthode ne permet pas de faire des
suivis pour caractériser les objets découverts et sert plutôt pour des études statistiques de prévalence des
exoplanètes.
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présentant peu de contenu spectral et une température inférieure à 10 000 K (G–F–A) sont
de bonnes candidates pour ce genre de recherche. Dû aux températures relativement élevées
de ces étoiles, peu de molécules arrivent à se former dans leur atmosphère. L’opacité de
ces atmosphères est principalement dominée par l’absorption libre-libre du H´, l’absorption
liée-libre des atomes et l’absorption liée-liée des atomes. Puisque les atomes possèdent
moins de niveaux d’énergie et moins de transitions possibles que les molécules, les spectres
des étoiles plus chaudes, présentent une plus faible densité de raies spectrales. Cela a pour
avantage de réduire l’impact (le bruit) de la présence de l’étoile sur le profil de corrélation
entre le spectre observé et les raies moléculaires recherchées. Pour la même raison, il
est avantageux de sonder des étoiles dont la vitesse de rotation est grande (v sin i ° 80
km/s). Par e et Doppler, les raies spectrales sont élargies, ce qui dégrade leur résolution en
réduisant leur amplitude.
Avec ces deux conditions, Gullikson et al. [2016] ont démontré que des étoiles de faibles
masses (jusqu’à M0) autour d’étoiles chaudes peuvent être détectées. Or, pour permettre
des détections dans le régime des NBs ou des exoplanètes, il est nécessaire d’ajouter la
condition de la jeunesse du système pour favoriser le contraste. L’emploi d’instruments
adaptés et l’application des méthodes de traitement du signal stellaire et atmosphérique
permettant idéalement d’atteindre les limitations instrumentales et fondamentales de bruit
de photons est aussi essentiel.
Les observations synthétiques de systèmes jeunes avec SPIRou/CFHT, IGRINS/Gemini
et NIRPS/HARPS ont ensuite permis de trouver la masse limite des compagnons détectables
par cette méthode en fonction de l’âge de l’étoile, de sa masse, de sa vitesse de rotation,
du signal sur bruit du spectre observé et du niveau de correction de l’absorption atmosphé-
rique et du spectre stellaire atteint. Ces limites ont ensuite permis d’estimer combien de
planètes/NBs et avec quelle e cacité elles pourraient être détectées dans l’association jeune
Upper Sco (âge 11–13 Ma Pecaut et al. [2012]) utilisant 50 heures d’observation à raison
d’une heure par étoile avec SPIRou. Une dizaine de planètes (toutes avec M ° 6 MJup ) sont
détectées sur une possibilité de 30 compagnons. Or, ces résultats supposent une prévalence
des géantes gazeuses au delà de 5 AU selon les résultats de Bryan et al. [2016] qui les ont
déterminés pour des systèmes dont une première planète a déjà été préalablement détectée.
Évidemment, cette méthode devra être testée sur des systèmes déjà existants pour confir-
mer sa faisabilité avant d’entreprendre des observations à l’aveugle. Le système HIP 73990
ayant deux naines brunes ( H „ 6,9 et 6,8 mag), le système HIP 74865 ( H „ 5,85 mag) et
le système HD 179949 composés d’une Jupiter chaude ( H „ 9, 4) dont l’atmosphère a déjà
été détectée et caractérisée par l’équipe de Brogi et al. [2014] sont de bons candidats pour ce
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but. Dans le cadre d’un projet de doctorat, un relevé spectroscopique des étoiles de type G,
F et A de Upper Sco ayant les plus grandes vitesses de rotation pourrait être e ectué pour
vérifier la présence de cette population de planètes géantes gazeuses autour d’étoiles jeunes.
2.7.3. Déclaration de l’étudiant
Cette section présente la contribution des chercheurs à l’article présenté au chapitre 3
intitulé « BANYAN. X. Découverte d’un compagnon de type L montrant des signes de
faible gravité à grande séparation d’une étoile à rotation rapide de type M ». J’ai rédigé
les premières ébauches de l’article qui ont ensuite été révisées et améliorées à l’aide des
co-auteurs. J’ai généré les Figures 3.1, 3.2, 3.3 ainsi que l’ensemble de Tableaux. J’ai
dirigé le projet d’identification des compagnons et écrit les codes informatiques à cet e et.
J’ai e ectué les observations des images CPAPIR et contribué à l’identification des types
spectraux et des signes de jeunesse déduits des spectres ESPaDOnS. Enfin, j’ai participé
aux analyses BANYAN et BANYAN II.
Étienne Artigau a produit les Figures 3.5, 3.6 et 3.7, a supervisé l’ensemble du projet, di-
rigé la réduction des images CPAPIR et à grandement aidé au développement et à l’écriture
des codes. Jonathan Gagné a produit les Figures 3.4, 3.8 et 3.9, a mené les analyses BANYAN
II et a fait les analyses de contamination. Il a obtenu et réduit les données IRTF/SpeX, a
déterminé les vitesses radiales des spectres FIRE, a fait la convolution des spectres ESPa-
DOnS et a supervisé l’écriture de l’article. René Doyon a supervisé l’écriture de l’article.
Lison Malo a obtenu et réduit les spectres ESPaDOnS, en a mesuré la vitesse radiale et le
v sin i. Elle a mené l’analyse BANYAN et apporté des aspects intéressants à la discussion.
Jacqueline Faherty a obtenu et réduit les données de FIRE. David Lafrenière a participé par
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Abstract
We report the discovery of a substellar-mass co-moving companion to 2MASS J22501512+2325342,
an M3 candidate member of the young (130–200 Myr) AB Doradus Moving Group (AB-
DMG). This L3 — companion was discovered in a 2MASS search for companions at
separations of 3–18” from a list of 2 812 stars suspected to be young (À 500 Myr) in
the literature, and was confirmed with follow-up astrometry and spectroscopy. Evo-
lutionary models yield a companion mass of 30`11´4 MJup at the age of ABDMG. The
2MASS J22501512+2325342 AB system appears to be a spatial outlier to the bulk of
ABDMG members, similarly to the young 2MASS J22362452+4751425 AB system. Future
searches for young objects around these two systems would make it possible to determine
whether they are part of a spatial extension of the known ABDMG distribution.
Keywords: stars: individual (2MASS J22501512+2325342, 2MASS J12193316+0154268)
– binaries: spectroscopic – brown dwarfs – stars: late-type – stars: low-mass
3.1. Introduction
Direct imaging is a unique exoplanet detection method, as it makes it possible to
constrain the properties of exoplanets directly from their emitted light. The large contrast
ratio between Sun-like stars and self-luminous young planets however poses a significant
challenge to their detection. As demonstrated by recent discoveries, this challenge can be
partially alleviated by searching for distant companions (1–20”) around late-type, faint stars.
This strategy provides a favorable contrast ratio, allowing for the detection of lower-mass
companions. In the best-case scenarios, self-luminous planetary and substellar companions
can be detected with seeing-limited observations. Almost all planetary-mass companions
that were directly imaged to date are younger than 200 Myr old [Bowler, 2016] and relatively
well-separated from their host star (° 50 AU). Substellar companions can be found around
Gyr-old stars, but probing younger systems is a good strategy to achieve lower-mass detec-
tions at a fixed contrast ratio. Some companions, such as 2MASS J02192210–3925225 B
[Artigau et al., 2015] and VHS J125601.92–125723.9 b [Gauza et al., 2015], were detected
in 2MASS images after subtracting the central point-spread function (PSF) of the host
star. These recent detections at the brown dwarf to planetary-mass limit based on 2MASS
images suggests that a more thorough search for similar objects may yield new discoveries.
Here we report the results of such a survey, in which we discovered a low-
gravity brown dwarf companion to the M3 AB Doradus candidate member
2MASS J22501512+2325342 (2M2250+2325), and a likely field M9 companion to the
M3 dwarf 2MASS J12193316+0154268 (2M1219+0154) that was previously identified as an
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ABDMG candidate member. A description of the sample of young stars that were searched
for companions is presented in Section 3.2. The method used to identify candidates is
described in Section 3.3, followed in Section 3.4 by a detailed description of the follow-up
observations that allowed us to verify the substellar nature of the companion candidates.
The results and analysis are described in Section 3.5. In Section 3.6, the young moving
group membership of 2M2250+2325 and 2M1219+0154 are discussed. The confidence and
e ciency of the detection method and the fundamental properties of the newly discovered
system are discussed in Section 3.7. This work is concluded in Section 3.8.
3.2. Survey sample
A list of all plausibly young (À 500 Myr) stars within 100 pc of the Sun was compiled
from the literature, mainly from members or candidate members of nearby young associ-
ations (e.g., see Gagné et al., submitted to ApJS). Objects with other youth indicators
such as strong H– emission, low gravity, lithium absorption, chromospheric activity or
X-ray emission were also included in the sample. The resulting sample is not complete
by construction, as it relies on a multitude of surveys with di ering selection criteria, and
should therefore not be used for statistical population studies.
From the initial list of 4 303 potentially young stars, only those outside of the Galactic
plane (|b| ° 15°) were selected to avoid confusion in the cross-matching of catalogs in
crowded fields from blends of stars and only those fainter than J “ 8 were selected to
limit for favorable contrast and standardizes the sample. The resulting list of 2 812 stars
is mostly constituted of K and M dwarfs. At a typical distance of „ 40 pc, the faintness
criterion J ° 8 selects stars later than „ K4 [Mikami and Heck, 1982].
The young stars in our sample that are known members or candidate members of 20
known young associations and clusters are listed in Table 1. The reference column lists
literature work that is relevant to these associations and clusters. Their potential membership
makes it possible to constrain their ages and their distances (based on sky position and proper
motion), making them particularly valuable targets.
3.3. Identification of candidate companions
The search strategy was designed to recover known red companions similar to
2MASS J02192210–3925225 B [Artigau et al., 2015] and VHS J125601.92–125723.9 b [Gauza
et al., 2015]. In each band of the original 2MASS Atlas images (J , H and KS), the PSF of
each young star in the final sample was correlated with those of all other stars in the initial
2 812-stars sample to select the 20 most similar PSFs over a 36”-wide square box, and those
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were median-combined to create a reference PSF. These reference PSFs were subtracted
from the 2MASS frames of each young sample star, and point sources at separations of
3–18” from the young star were compiled. The lower limit of 3” was chosen based on
the 2MASS spatial resolution („ 2.5–3”) which is a consequence of pixel sampling („ 22)
and atmospheric seeing („ 1–1.5”). The upper limit of 18” was chosen to minimize the
number of contaminating background sources, and corresponds to physical separations of
100–800 AU at distances of „ 5–45 pc, which is typical for nearby binaries and high-mass
ratio stellar-substellar systems [Bowler, 2016].
The compiled point sources were defined as candidates only if they: (1) were detected
above 2‡ in J band, and above 3‡ in both H and KS bands; (2) had J ´KS in the range 1–3;
and (3) were not detected in the DSS2-red survey. The constraint on the J-band detection is
relaxed to ensure detection of red J ´KS objects that are typical of late spectral type (Á L0).
The DSS2-red survey is limited to magnitudes of r † 20.5 mag [Djorgovski et al., 2013], and
the optical non-detection constraint thus translates to r ° 17 mag at « 50 pc, which cor-
responds to masses of À 60 MJup at „ 150 Myr, or À 20 MJup at 20 Myr 5 [Allard et al., 2012].
The 30 candidates that resulted from these selection criteria were visually inspected
to eliminate PSF subtraction residuals, instrumental optical ghosts or elongated sources.
When near-infrared coverage deeper than 2MASS such as UKIDSS [Lawrence et al., 2007],
SDSS i- or z-band [Alam et al., 2015], or the SIMP survey [Robert et al., 2016] was available,
candidates not detected in the corresponding band of the deeper survey were eliminated,
and those detected were required to be located at the same separation and position angle.
Of the seven candidates selected by these additional criteria, five are already listed
as substellar companions in the literature ; 2MASS J0219–3925 B [Artigau et al., 2015],
LP 261–75 B (Kirkpatrick et al. 2000 ; Reid and Walkowicz 2006; Vrba et al. 2004),
G 196–3 B (Rebolo et al. 1998; Cruz et al. 2009; Gagné et al. 2014; Zapatero Osorio
et al. 2014; Zapatero Osorio et al. 2014), 2MASS J1256–1257 b [Gauza et al., 2015], and
2MASS J2322–6151 B (Reid et al. 2008, Faherty et al. 2016, Gagné et al. 2015a). All known
companions with 3–18” separations that respect the selection criteria described above were
recovered in our survey. Companions such as 2MASS J12073346-3932539 b (0.78”; Chauvin
et al. 2004) were not recovered due to their small angular separation, and others such as
2MASS J22362452+4751425 b (J „ 15.8; Bowler et al. 2017) were not recovered due to
their faintness.
5. See BT-Settl SDSS-band isochrones at https://phoenix.ens-lyon.fr/Grids/BT-Settl/
CIFIST2011_2015/
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Table 3. I. Sources for the young star sample
Association Num. Stars Ref.
TW Hya 107 5–15 1,2
— Pictoris 141 20–26 1,3,4
Tucana-Horologium (THA) 295 20–40 1,5
Columba 127 20–40 1,6
Carina (CAR) 50 20–40 1,6
Argus/IC 2391 80 30–50 7
AB Doradus 230 110–130a 1,8,9
Carina-Near 1 „ 200 10
‘ Cha 4 „ 10 11
Ursa Major 14 „ 500 11,12
Hercules-Lyrae 10 „ 250 or Stream 13,14
÷ Cha 12 „ 8 1,11
Octans 50 30–40 5,15
Octans-Near 1 30–100 16
Hyades Cluster 424 625-650 11
Upper Scorpius 99 12–14 17
Chamaeleon I 5 1–2 18
‡ Orionis 4 „ 3 19
Taurus 9 1-2 20
Pleiades 7 „ 100 21
Field/Ambiguous 1142 20-500 21–26
References. — (1) Bell et al. 2015, (2) Weinberger et al. 2013,
(3) Malo et al. 2014b, (4) Binks and Je ries 2014, (5) Kraus et al.
2014, (6) Torres et al. 2008, (7) De Silva et al. 2013, (8) Luhman et al.
2005, (9) Barenfeld et al. 2013, (10) Zuckerman et al. 2006, (11) Zuck-
erman and Song 2004, (12) King et al. 2003, (13) Eisenbeiss et al. 2013,
(14) Brandt et al. 2014, (15) Murphy and Lawson 2015, (16) Zucker-
man et al. 2013, (17) Pecaut et al. 2012, (18) Kraus and Hillenbrand
2007, (19) Hernández et al. 2007, (20) Kraus and Hillenbrand 2008,
(21) Famaey et al. 2008, (22) Mamajek et al. 2013, (23) Vican 2012,
(24) Shkolnik et al. 2009, (25) Famaey et al. 2005, (26) Eggen 1995
The two remaining candidates, 2MASS J12193316+0154268 B and 2MASS J22501512+2325342 B
(hereafter: 2M1219+0154 B and 2M2250+2325 B), are new discoveries. The 2MASS and
DSS-r detection images of both new candidates are presented in Figure ??.
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(a) 2M1219+0154 (b) 2M2250+2325
Figure 3.1. 2MASS and DSS-r 36”ˆ36” frames around 2M1219+0154and 2M2250+2325.
The original 2MASS frames and the resulting signal-to-noise maps from the PSF-subtracted
2MASS frames are displayed in the first two columns, and the three rows correspond to the
J , H and KS bands. The third column shows the PSF-subtracted DSS-r frame. The white
circles outline the position of the companion in the 2MASS residual images.
3.4. Observations
Additional near-infrared imaging was obtained to better constrain the colors of the com-
panions and confirm their common proper motion with the primary stars, and spectroscopic
observations of both primaries and companions were obtained to constrain their physical
properties.
3.4.1. CPAPIR Imaging
J , H and K-band images were obtained with the CPAPIR infrared camera [Artigau,
2006] at the Mont-Mégantic Observatory on 2015 May 26 (2M1219+0154 and 2M2250+2325)
and 2016 May 20 (2M2250+2325; see Figure 3.7). CPAPIR has a 30’ˆ 30’ field of view
which makes it possible to use numerous field stars as photometric calibrators. Observations
were obtained under a 2” seeing and photometric conditions on both nights. A random 2
dither pattern of 30 images was used for a total of 600 s of integration per bandpass. The
sky subtraction was performed using a median sky frame constructed from the dataset
itself. Flat-fielding of images was done with calibration frames obtained at the end of the
night by observing an illuminated flat screen in the dome.
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The astrometric calibration of frames was performed by anchoring the solution to the
GAIA DR1 [Gaia Collaboration, 2016] on individual frames prior to combination. The
photometry measurements were performed through aperture photometry. The zero points
were defined by using all 2MASS stars in the Point Source Catalog within 8 of the targets
and their uncertainties were determined from the dispersion of the di erences to the median
divided by the square root of the number of calibrators.
3.4.2. Spectroscopy
3.4.2.1. ESPaDOnS at CFHT
High-resolution optical spectra were obtained with the ‘star+sky’ mode of ESPaDOnS
at the Canada France Hawaii Telescope for 2M1219+0154 A and 2M2250+2325 A on 2015
July 5 and 2015 July 1, respectively through program number 15AC24. These data are
useful to measure the radial velocities and verify moving group membership, and they also
allow to measure projected rotational velocities and lithium absorption, both of which are
useful indications of youth.
The observations yielded a resolution of ⁄{ ⁄ „ 68 000 across 370–1 050 nm. Total
exposure times of 1200 s were obtained for each star, resulting in a signal-to-noise ratio of
„ 70 at 809 nm. Two slowly rotating radial velocity standards were observed „ 30 and „ 15
min before 2M1219+0154 A to ensure a stable wavelength calibration. The data were reduced
by the CFHT pipeline UPENA (Version 2.12; 2006 Apr. 20), based on the Libre-ESpRIT
software [Donati et al., 1997] 6.
3.4.2.2. FIRE at Magellan/Baade
Near-infrared spectra were obtained for 2M1219+0154 A and 2M1219+0154 B on 2015
May 31 with the Folded-port InfraRed Echellette (FIRE; Simcoe et al., 2008, 2013) at the
Magellan/Baade telescope to measure their radial velocities and verify their moving group
membership. Obtaining a radial velocity for both components is also useful to strengthen
their co-moving nature, and medium-resolution spectroscopy is also useful to investigate for
youth using gravity-sensitive spectral indices. The 0.6” slit was used, yielding a resolving
power of R „ 6 000 across 0.8–2.5 µm. Six 90 s exposures were obtained for 2M1219+0154 A,
and four 900 s exposures were obtained for 2M1219+0154 B in repeated ABBA patterns along
the slit, resulting in respective signal-to-noise ratios of „ 500 and „ 140 per pixel at „ 1.6 µm.
Ten 1 s and ten 3 s internal flat field exposures were obtained at the beginning of the
night to properly illuminate all red and blue orders, and were used to correct pixel response
6. A description of the pipeline is availaible at http://www.cfht.hawaii.edu/Instruments/Upena/.
41
of the detector. Ten 1 s dome flat exposures were also obtained at the beginning of the night
to obtain the slit illumination function. The A0-type star HD 105782 was observed 80 min
after the science targets at an airmass di erence of 0.14, using six 90 s exposures to achieve
telluric and instrument response corrections. One 10 s internal Th–Ar lamp exposure was
obtained immediately after both the science and telluric sequences to obtain a wavelength
solution at each telescope pointing position. The data were reduced using the Interactive
Data Language (IDL) Firehose v2.0 package (Bochanski et al., 2009, Gagné et al., 2015b 7;
see Gagné et al., 2015a for more details on this reduction package).
3.4.2.3. SpeX at IRTF
A low-resolution near-infrared spectrum was obtained for 2M2250+2325 B with SpeX
[Rayner et al., 2003] at the InfraRed Telescope Facility (IRTF) on 2015 August 21 to verify
its substellar nature and measure gravity-sensitive features. The 0.8” slit was used with the
prism mode, yielding a resolving power of R „ 75 in the 0.8–2.5 µm range. Twenty one
exposures of 150 s each were obtained in repeated ABBA patterns along the slit, yielding a
signal-to-noise ratio per pixel of „ 60 at „ 1.6 µm. A standard calibration sequence consisting
of five 0.5 s internal flat field exposures and one 0.5 s internal Ar lamp exposure were obtained
in between the science and telluric sequences, to correct for relative pixel response variations
and achieve wavelength calibration, respectively. The A0-type standard HD 215690 was
observed immediately after the science target (using twenty one 0.5 s exposures) and at
a similar airmass to correct for telluric absorption and instrumental response. The data
were reduced with the spextool v4.0 beta IDL package [Cushing et al., 2004], and telluric
corrections were achieved using the xtellcor IDL routine [Vacca et al., 2003].
3.5. Results and analysis
This section reports on the spectral and kinematic properties of each component of the
two new co-moving systems discovered here. All measurements are compiled in Table 3. II.
3.5.1. Host Star Spectral Properties
The spectral types of the two primary stars were inferred from the TiO5 index defined by
Reid et al. [1995]. We obtain TiO5 = 0.494 (M2.9 ˘ 0.5) for 2M1219+0154 and 0.467 (M3.2
˘0.5) for 2M2250+2325. The optical spectra of 2M1219+0154 A and 2M2250+2325 A are
compared with those of known M2.5–M5 stars [Cruz et al., 2003, 2007] in Figure 3.2. Both
spectra are visually best matched by the M3 star 2MASS J03364896–2418011, consistently
with the TiO5 indices. We therefore adopt a spectral type of M3˘0.5 for both primaries.
7. Available at https://github.com/jgagneastro/FireHose_v2/tree/v2.0
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The radial velocities of both primaries were measured by cross-correlating their ES-
PaDOnS spectra with artificially Doppler-shifted slow-rotator radial velocity standards, as
described by Malo et al. (2014a; see Section 4.1). This yielded heliocentric radial velocities of
5˘0.5 km s´1 and ´16˘1 km s´1 for 2M1219+0154 A and for 2M2250+2325 A, respectively.
Radial velocities were also measured individually for 2M1219+0154 A and
2M1219+0154 B from their FIRE H-band spectra with a method similar to that of
Gagné et al. [2017, 2015]. The observed spectra were compared with zero-velocity
CIFIST 2011 BT-Settl spectra [Allard et al., 2012, Bara e et al., 2015] with a custom IDL
routine based on the amoeba Nelder-Mead downhill simplex algorithm [Nelder and Mead,
1965]. A forward model was built by convolving the BT-Settl models with a one-parameter
Gaussian instrumental profile, applying a Doppler shift and a two-parameters multiplicative
linear slope correction to account for instrumental systematics. No telluric model was used
as the observed spectra were already corrected for telluric absorption, and the Firehose
pipeline already corrected the spectra for barycentric velocity variations and generated
a vacuum wavelength solution. The Nelder-Mead method was used to locate the four
best-fitting parameters that minimize the reduced ‰2 in fifteen 0.02 µm sections regularly
distributed in the range 1.5100–1.5535 µm to account for systematics and bad pixels, using
models in the range log g = 3.0–5.5 and Te  = 1000–4000 K. The median and standard
deviation of the fifteen parameter measurements were adopted as the measurement and
error of each individual parameter.
This method yielded heliocentric radial velocities of ´20.1 ˘ 3.9 km s´1 for
2M1219+0154 A and ´17.3 ˘ 3.5 km s´1 for 2M1219+0154 B. The FIRE radial ve-
locity of 2M1219+0154 A is significantly di erent from the 5 ˘ 0.5 km s´1 ESPaDOnS
measurement. These di ering RV values could indicate that 2M1219+0154 A is a tight
binary star. No duplicated spectral lines could however be resolved in the ESPaDOnS
spectrum, excluding the double-line binary (SB2) hypothesis and suggesting that it is a
likely single-line binary (SB1) with a secondary significantly fainter than 2M1219+0154 A.
The equal-luminosity unresolved binary case would be detected through the spectroscopic
measurement since the RV amplitude is much higher (° 25km s´1) than the v sin i
(<2km s´1) measurement.
The ESPaDOnS spectra were compared to a slow-rotating standard convolved by a ro-
tational profile using the procedure described by Malo et al. 2014a to measure the projected
radial velocity of both primary stars. This yielded v sin i „ 30 km s´1 and v sin i † 2 km s´1
for 2M2250+2325 A and 2M1219+0154 A, respectively. Both ESPaDOnS spectra are
displayed in Figures 3(a) and 3(b), where in both cases H– emission is prominent, but no
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(a) 2M1219+0154 A (b) 2M2250+2325 A
Figure 3.2. Optical spectra of 2M1219+0154 A and 2M2250+2325 A (black lines) compared
with known M2.5–M5 dwarfs spectra (colored lines). Colored lines correspond to the spectral
types specified on the left side of the figure panels. The ESPaDOnS spectra were convolved
and re-sampled to match the spectral resolution and dispersion relation of the literature
spectra, and all spectra were normalized to a unit median. Both objects are best matched
by the M3 dwarf 2MASS J03364896–2418011.
lithium is detected at 6707.8 Å with a 3‡ upper limit of EWLi § 32 mÅ for 2M2250+2325 A
and § 54 mÅ for 2M1219+0154 A.
The rotation rate of a fully convective star († 0.4 Md) gradually increases as the star
ages, until it reaches a maximum at „ 100 Myr and then slows down again [Sills et al., 2000].
The slow projected rotation of 2M1219+0154 A is therefore either indicative of a very low
inclination or an old age. The lack of 6707.8 Å lithium absorption in the ESPaDOnS spectra
of 2M2250+2325 A and 2M1219+0154 A is indicative of an age older than „ 20 Myr for
their M3 spectral type [Burrows et al., 2001].
Observations by Mentuch et al. [2008] show that members of the AB Doradus moving
group (ABDMG; 150`50´20 Myr; Zuckerman et al. 2004, Bell et al. 2015) later than „ K7
stop displaying lithium that would be detectable at our precision. The younger Tucana-
Horologium association [Torres et al., 2000, Zuckerman et al., 2001b] and — Pictoris moving
group [Zuckerman et al., 2001a], with respective ages of 45 ˘ 4 Myr and 24 ˘ 3 Myr [Bell
et al., 2015], stop displaying lithium at spectral types „ M2 and later, which is consistent
with the 20 Myr lower age limit estimated above. The relatively fast rotation rate (v sin i
„ 30 km s´1) of 2M2250+2325 A however suggests that it may be young („ 100 Myr; e.g.
see Figure 5 of Malo et al., 2014a).
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(a) 2M1219+0154 A (b) 2M2250+2325 A
Figure 3.3. Full-resolution ESPaDOnS spectral flux density of 2M1219+0154 A and
2M2250+2325 A in arbitrary units. The H– emission lines at 6562.8 Å are clearly visible in
both objects, but no lithium absorption is detected at 6708 Å.
The spectrophotometric distances of 2M2250+2325 A and 2M1219+0154 A were
estimated from their J-band magnitude and the spectral type–absolute magnitude relations
of Zhang et al. (2013; see their Table 3). We obtain an absolute J-band magnitude of
7.54˘0.52 mag for both and a spectrophotometric distance of 43.0˘10.3 pc and 39.9˘9.6 pc
respectively. The uncertainty on the spectral type (0.5 subtypes) dominates the errors on
both of these measurements.
3.5.2. Companion Spectral Properties
The spectral templates of Gagné et al. [2015a] were used to visually determine the
spectral type and gravity class [Kirkpatrick, 2005] of 2M2250+2325 B, as shown in
Figure 3.4. The templates are built from a median combination of several objects within
a same spectral subtype and gravity class, done independently in each band (z, J , H and
K; see also K. L. Cruz et al., submitted to AJ 8). The best-matching template was found to
be L3 —, indicating subtle signs of low gravity, which is typically consistent with an age of
„ 100 Myr [Cruz et al., 2009]. This age estimate is consistent with that of 2M2250+2325 A
based on its projected rotational velocity. The index-based classification scheme of Allers
and Liu [2013] yields a spectral type of L2.5˘0.6 with a gravity class INT-G and gravity
score ‘1011’ (see Allers and Liu, 2013 for more detail) , which is consistent with L3 —.
8. Soft release available at https://github.com/kelle/NIRTemplates_Manuscript/releases/tag/v1
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Figure 3.4. Comparison of the near-infrared SpeX/IRTF spectral flux density of
2M2250+2325 B (black line) compared to field and low-gravity L3 and L4 dwarf templates
from Gagné et al. (2015a; colored lines). The spectrum of 2M2250+2325 B was convolved
at the resolution of the template spectra, and each band was normalized individually to its
median value to facilitate a comparison of the spectral features. The grey regions display
the scatter in individual spectra used to construct the comparison templates, and the
vertical black lines indicate the error bars on the convolved 2M2250+2325 B spectrum. The
grey text in each figure cell indicates how far the zero flux level lies below the window,
in fractional units of the full figure cell vertical range. 2M2250+2325 B is best matched
visually by the L3 — template.
The FIRE spectrum of 2M1219+0154 B was also visually compared with the spectral
templates of Gagné et al. [2015a], and was found to be a best match with the field M9
spectral type, with no visible peculiarity or signs of low gravity. The index-based spectral
classification of Allers and Liu [2013] yields a consistent M9 FLD-G classification, with
a gravity score ‘0n10’. Such a lack of low-gravity spectral signatures indicates that the
2M1219+0154 AB system is likely older than „ 200 Myr Allers and Liu [2013], which is
consistent with the low projected rotational velocity of 2M1219+0154 A.
The spectrophotometric distance of 2M2250+2325 B was estimated with the spectral
type–absolute magnitude relation of Filippazzo et al. (2015; see their Table 10). This yielded
an absolute J-band magnitude of 12.874 ˘ 0.402 mag, which was compared with our MKO
J-band measurement converted to the 2MASS system (16.845 ˘ 0.02 mag) with the relations
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of Leggett et al. 2006, resulting in a distance estimate of 62.3 ˘ 11.4 pc. The estimated
spectrophotometric distance of 2M1219+0154 B is 52.2 ˘ 9.7 pc using the same procedure.
The uncertainty on spectral type (0.5 subtype) dominates the measurement error.
3.5.3. Common Proper Motion
This section describes a verification that both new candidate companions discovered in
this survey are co-moving with their respective host star.
The proper motion of 2M1219+0154 A was reported by Schlieder et al. [2012] and
is listed in Table 3. II. The proper motion of 2M1219+0154 B was measured from its
detections in UKIDSS [Lawrence et al., 2007], 2MASS J-band, and 2015 CPAPIR J-band,
using a 100-element Monte Carlo method where a linear slope is adjusted through three
synthetic astrometric measurements drawn from the posterior probability distribution of
the astrometry at each epoch. The position angle of the companion is 304.13 ˘ 0.04 ° with
a variation of 0.01 ˘ 0.01 ° yr´1, and its separation is 10.943 ˘ 0.008” with a variation of
´7.3˘3.0 mas yr´1, as shown in Figure 3.5. If 2M1219+0154 B was a fixed background star,
its separation from the primary star would have increased by 1.185 ˘ 0.060” across the 12 yr
separating the 2MASS and CPAPIR astrometric measurements, and would have a position
angle of 310.29 ˘ 0.35 ° at the CPAPIR epoch, which is inconsistent with our measurement.
The common proper motion and the small separation of 2M1219+0154 A and
2M1219+0154 B strongly suggest that the system is gravitationally bound. The fact that
the FIRE radial velocities of 2M1219+0154 A and 2M1219+0154 B are similar is expected
if they are co-moving, however it is not necessarily expected given that we identified
2M1219+0154 A as a potential radial velocity variable itself from the di erent FIRE and
ESPaDOnS radial velocity measurements with 30 days delay. Determining whether the
discrepant measurements are caused by instrumental systematics or by the primary star
being a binary will require additional measurements. However, if 2M1219+0154 A is an
unresolved binary with the secondary 6 times („ 2 mag) fainter than the primary, our
spectrophotometric distance estimate becomes 43 ˘ 10 pc, which is consistent with that
obtained for 2M1219+0154 B (52.2 ˘ 9.7).
Qi et al. [2015] report a proper motion for 2M2250+2325 A, which is listed in Table 3. II.
A similar method to that described above was used to measure the motion of 2M2250+2325 B
relative to the primary, using 2MASS J , 2005 and 2009 SDSS z, and 2015 CPAPIR J-
band detections. Both the separation and position angle were found to remain constant at
8.90˘0.06” and 102.9˘0.4°, with upper limits of 5 mas yr´1 and 0.033° yr´1 on their variation
as shown in Figure 3.6. If 2M2250+2325 B was a fixed background star, its separation
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Figure 3.5. Separation and position angle of 2M1219+0154 A and 2M1219+0154 B at the
three available epochs. A hundred random draws of the posterior probability distribution
in separation and position angle temporal evolution are displayed as gray lines. These
measurements are consistent with 2M1219+0154 A and B being co-moving.
would have varied by 1.0843 ˘ 0.0015” during the 12 yr separating its 2MASS and CPAPIR
detections. The expected position angle at the CPAPIR epoch would also be at 279.3˘0.5 °.
Although we do not have a radial velocity measurement for the companion, the close
proximity and the common proper motion of 2M2250+2325 A and 2M2250+2325 B suggest
that they are gravitationally bound.
Using the proper motion measurements of 265 nearby ultracool dwarfs from Dupuy
and Liu [2012], we infer a median tangential velocity of 31.8 km s´1 for their population.
Assuming a normal isotropic distribution of substellar-mass objects, we find that there is
only a „ 1% probability that a L3— dwarf randomly falls this close to a random field star
with a common proper motion consistent at † 2‡ with our measurements.
Figure 3.7 shows the combined J , H and K-band of 2016 CPAPIR images of the
2M2250+2325 AB system, and demonstrates that the companion is significantly redder
than other stars in the field. The angular separation and position angle of the companion
appear very similar to the 2MASS images (see Figure 3.1) obtained 13 years earlier.
48
Figure 3.6. Separation and position angle of 2M2250+2325 A and 2M2250+2325 B at the
three available epochs. A hundred random draws of the posterior probability distribution
in separation and position angle temporal evolution are displayed as gray lines. These
measurements are consistent with 2M1219+0154 A and B being co-moving.
3.6. Membership to young associations
2M2250+2325 A was included in our sample of suspected young stars because it was
listed as a candidate member of ABDMG by Schlieder et al. [2012], in a survey based on
proper motion, X-ray and UV activity indicators.
An age of „ 50 Myr was initially estimated for ABDMG [Zuckerman and Song, 2004]
based on the H– emission and the color-magnitude position of its M-type members.
Barenfeld et al. [2013] subsequently found an inconsistent lower limit of 110 Myr based
on the pre-main sequence contraction times for K-type members and the fact that they
appeared to have reached the main sequence in ABDMG. Later studies such as Malo et al.
[2014b] demonstrated that the strong magnetic activity of early M dwarfs made them
appear younger in a color-magnitude diagram when compared to non-magnetic models,
which explains why early estimates of moving group ages were too low. More recently, Bell
et al. [2015] derived an isochronal age of 150`50´20 Myr for ABDMG.
We used the BANYAN II tool [Gagné et al., 2014, Malo et al., 2013] to assess the
possibility that 2M2250+2325 A is a member of a nearby young moving group. We used
the ‘young’ mode of BANYAN II where the star is assumed to be younger than 1 Gyr, and






Figure 3.7. Color image of the 2M2250+2325 AB system built from the CPAPIR J (blue),
H (green) and K (red) images. 2M2250+2325 B appears much redder than background stars
in the field of view.
obtained a 5.57% Bayesian probability that the system is a member of ABDMG, with a
statistical distance of 58.2 ˘ 4.2 pc (assuming membership). Figure 3.8 shows the projected
position of 2M2250+2325 A in XY Z Galactic position and UV W space velocities compared
to other members of ABDMG and the BANYAN II Gaussian model of ABDMG.
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Figure 3.8. Predicted XY Z Galactic position and UV W space velocity of 2M2250+2325 A
(red circles) obtained by adopting the statistical kinematic distance that maximizes the
BANYAN II membership probability. Known members of ABDMG are represented with
black circles, and orange thick lines show the multivariate Gaussian model of ABDMG
used in BANYAN  , which is an updated version of the BANYAN II model (Gagné et al.,
submitted to ApJS). The 2D projections show 1, 2 and 3‡ contours of the model and the
1D and 3D projections show a 1‡ contour only. 1D projections of the ABDMG models are
also compared with histograms of the member positions in XY ZUV W space.
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The low Bayesian probability for the ABDMG membership can be assigned to the fact
that the Y position of 2M2250+2325 A is more than 3‡ away from the locus of ABDMG
members.
Bowler et al. 2017 recently identified 2MASS J22362452+4751425 AB, a young system
similar to 2M2250+2325 AB that lies in a similar Y region away from ABDMG, and
they hypothesize that the true spatial distribution of ABDMG members may be larger
than currently known. The discovery of most known ABDMG members was based on
the Hipparcos survey [Perryman et al., 1997], which would not have been able to identify
members at the position where 2M2250+2325 AB and 2MASS J22362452+4751425 AB are
located.
We investigated the probability that a random young system such as 2M2250+2325 AB
falls this close to ABDMG members in XZ and UV W while ignoring the Y dimension,
without being related to the ABDMG moving group. 107 synthetic objects were drawn from
the distribution of young stars († 250 Myr) within 58 pc of the Besançon Galactic Model
[Robin et al., 1996, 2003, 2012, 2016]. The Besançon model indicates that the fraction of
stars younger than 250 Myr in the Solar neighborhood is „ 1.98%, from which we adjusted
the spatial density of low-mass stars measured by Chabrier [2003], yielding a density of
9.5 ˆ 10´3 pc´3. The N‡ distance from the BANYAN II ABDMG model was calculated
for all synthetic objects (ignoring Y ), and for 2M2250+2325 A. We find that a total of
0.97 ˘ 0.04 young M dwarfs are expected to be found within the N‡ distance (1.4) of
2M2250+2325 A. This indicates that there is a 62% probability that 2M2250+2325 A is a
random interloper to the ABDMG distribution.
Including the fact that 2MASS J22362452+4751425 AB is also detected near the
ABDMG distribution in this simulation, we obtain a probability of 38% that both objects
are kinematic interlopers unrelated to ABDMG. It is therefore not possible at this stage
to determine with confidence whether these systems are part of a yet unknown spatial
extension of ABDMG. Trigonometric distance measurements of both primary stars will help
strengthen the case for their ABDMG membership, as well as additional searches for new
members in this region of the Solar neighborhood.
Using BANYAN from Malo et al. [2013] with consideration of the 2MASS J-band and
APASS i1-band (12.815 mag) photometric data [Henden et al., 2016] and radial velocity,
the membership’s probability to ABDMG goes up to 99.91% ; 19.60% as a single star and
80.31% as a binary star at a statistical distance of 60 ˘ 3.8 pc. 2M2250+2325 A is „ 0.75
mag too bright on the MJ vs Ic ´ J color-magnitude diagram assuming a distance of 60 pc
to match the single ABDMG members track (see Figure 3 of Malo et al. 2013) and the
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presence of an SB1 could explain this excess. The spectrophotometric distance deduced
in Section 3.5 is also an indication of a binary star. Assuming that 2M2250+2325 A is
actually 2 stars of equal brightness, the spectrophotometric distance should be increased by?
2, resulting in 60.8 ˘ 14.6 pc. This distance is exactly what is expected for the system
considering its membership to ABDMG. This distance is also more consistent with that
deduced for 2M2250+2325 B (62.3 ˘ 11.4 pc). A radial velocity or adaptive-optic follow-up
on 2M2250+2325 A should provide a strong constraint on the nature of that star. These
membership probabilities are high in comparison with those from BANYAN II because
groups are modeled with di erent 3D Gaussian ellipsoids in XYZ coordinates.
2M1219+0154 A was similarly reported as a candidate member of ABDMG by Schlieder
et al. [2012]. Using BANYAN II tool with the proper motion listed in Table 3. II, we find a
Bayesian probability of 0.1% for ABDMG membership, and 81.9% for TW Hya membership
(10 ˘ 3 Myr; de la Reza et al., 1989, Kastner et al., 1997, Bell et al., 2015) when the ‘young’
mode is used. If no age is assumed for the system, the respective ABDMG and TW Hya
probabilities fall to 0% and 0.01%. The low projected rotational velocity and absence of
lithium in the ESPaDOnS spectrum of 2M1219+0154 A, and the lack of low-gravity features
in the SpeX spectrum of 2M1219+0154 B provide strong indications that it is most likely
not a member of a young association. Whether the radial velocities from ESPaDOnS and
FIRE are included or not, both BANYAN I and II yield a 0% membership probability to





















































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































We estimate the 1‡ lower limit of the recovery e ciency of our survey to 0.3411{5 =
80.6% based on the fact that the 5 known companions within our selection criteria were
recovered. Even if the input sample used for this survey is probably highly incomplete,
we can estimate a lower limit for the occurrence of 3–18” substellar companions to young
M dwarfs at 6/2812 « 0.21%. This lower limit is consistent with the results of Bowler
(2016; see their Table 3), where the frequency of 5–13 MJup planetary-mass objects
on wide orbits (100–1000 AU) around M-type stars is estimated at < 7.3%, based on a
compilation of multiple direct-imaging surveys. For comparison, the occurrence rate of all
substellar-mass companions (2–80 MJup ) on 8–400 AU orbits was estimated at 4.4`3.2´1.3%
[Lannier et al., 2016], based on a Bayesian analysis of direct-imaging observations of 54 stars.
The fsed“ 2 cloudy models of Saumon et al. [2012] were used to estimate a mass
of 30`11´4 MJup for 2M2250+2325 B, assuming the age of ABDMG and a temperature of
1600 ˘ 200 K (see Table 19 of Faherty et al. 2016). The age of the system dominates the
error bars reported here, but the poorly constrained systematics of models at these young
ages and low masses are likely to be at least as large.
We estimate a large mass ratio of q „ 0.08 for the 2M2250+2325 AB system, similar
to other systems found by direct imaging (e.g., 2MASS 12073346–3932539 Ab at q „ 0.15;
Chauvin et al. 2004). Such high mass ratios are most likely associated with systems in
which both components are formed through turbulent core fragmentation. Assuming a
circular orbit and a face-on orientation, we estimate a total period of „ 19200 yr for the
system. The orbital motion would therefore induce an orbital motion of 3 mas yr´1. The
sensitivity of Gaia will be of the order of 130 µas for late-type, faint objects (V =20 mag) 9,
making it likely possible to measure the orbital motion of 2M2250+2325 B in the near
future. This observation would help to constrain the mass ratio of the system independently
from evolutionary models. With a precise mass estimate, evolutionary models could provide
a better constraint on the age of the system, which will be useful to assess its possible
membership to ABDMG.
We suggest that 2M2250+2325 A could be a binary star due to its brightness excess
compared to singles members of ABDMG. It would not be the only low-mass binary system
with a companion on a relatively wide orbit (e.g. 2MASS J01033563–5515561ABb [Delorme
et al., 2013], Ross 458ABc [Goldman et al., 2010], 2MASS J1256–1257 [Stone et al., 2016])
and suggests, again, that the energy exchange in a three-body system is most likely to









































Figure 3.9. Near-infrared color-magnitude diagram of low-mass stars and substellar ob-
jects. Field objects are displayed as black diamonds, young objects are displayed as purple
rightward triangles, and the known companions recovered in this survey are displayed as
orange circles. 2M2250+2325 B is displayed as a thick red star, and falls in the locus of
young L dwarfs that have redder near-infrared colors than the field sequence.
produce a tight binary system with the ejection of the third and less massive component
resulting in a distant orbiting companion or an escape as mentioned by Reipurth and
Mikkola [2015] for binary BD. We could also mention Gu PscAb [Naud et al., 2014] as a
potential binary system hosting a planetary-mass object on a very wide orbit. Gu Psc A
was found to be a member of ABDMG through youth signature, activity and high Bayesian
analysis probability (using BANYAN). However, GU Psc A appeared „ 0.78 mag brighter
than the absolute magnitude predicted for a single ABDMG member with its color [Malo
et al., 2013] in a very similar way as 2M2250+2325 A. Since the multi-epoch radial velocity
measurements remain constant, they could not conclude that GU Psc A is a binary system
and suggest that the excess could be a consequence of chromospheric activity. However, the
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binary nature of GU Psc A remains a possibility if the system is in a near pole-on geometry.
The near-infrared color-magnitude positions of the six co-moving pairs recovered in this
survey is displayed in Figure 3.9. It can be noted that 2M2250+2325 B and the other
previously known young companions fall in the locus of young L-type objects which are
redder than the sequence of field low-mass stars and brown dwarfs.
3.8. Summary and conclusions
The discovery of a red (J ´K “ 1.814) L3 — co-moving companion to the M3-type poten-
tial ABDMG member 2MASS J22501512+2325342, and of the new field co-moving M3+M9
pair 2MASS J12193316+0154268 AB, are reported. Both primary stars were suggested to be
binaries and future observations should be done to confirm it. 2M2250+2325 B is separated
by 8.9 ˘ 0.05” from its host star, corresponding to a projected physical separation of
„ 500 AU at the kinematic distance that best matches ABDMG, and has a model-dependent
mass of „ 30 MJup assuming the age of ABDMG. The system has kinematics similar to
those of ABDMG members and the companion displays features consistent with a low
gravity and therefore a young age, but the Y position of 2MASS J22501512+2325342 AB is
an outlier compared to ABDMG members, similarly to the 2MASS J22362452+4751425 AB
system discovered by Bowler et al. [2017]. We determine that there is however a relatively
high probability (38%) that two young M dwarf unrelated to ABDMG fall this close to the
ABDMG locus in XZ and UV W coordinates, therefore their discovery alone does not pro-
vide a strong indication that ABDMG is more extended than previously known—although
this possibility should warrant further study..
The discovery of 2M2250+2325 B from 2MASS data illustrates that decade-old surveys
can lead to useful discoveries of peculiar objects. A similar study could be led using other data
sets such as UKIDSS, Spitzer archival data, or future projects like the Large Synoptic Survey
Telescope (LSST) survey [Ivezic et al., 2008]. Similar studies will also become more e cient
as more young association members are compiled and new moving groups are uncovered.
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En résumé, ce projet de maîtrise concernait la recherche, la détection et la caractéri-
sation de compagnons jeunes de faible masse. Le but principal du travail fut d’augmenter
l’échantillon assez restreint d’objets de masse substellaire en orbite éloignée autour d’étoiles
jeunes en appliquant des algorithmes rappelant l’imagerie di érentielle sur des images
d’archive judicieusement choisies. Les objets de faible masse ne sont pas assez massifs pour
soutenir un processus de fusion nucléaire leur permettant de maintenir une température
stable. L’absence de production interne d’énergie et la quasi situation d’isolement à laquelle
ils sont soumis font que ces objets irradient leur énergie résiduelle de leur formation de
sorte qu’ils se refroidissent continuellement au fil du temps. Leurs caractéristiques spectrales
se modifient alors suivant une courbe d’évolution dictée par leur masse qui influence leur
taux de refroidissement et la composition chimique de leur atmosphère. Leur éloignement
par rapport à l’étoile o re l’opportunité d’analyser leur spectre en ayant recours à des
instruments et des méthodes accessibles. Ainsi, un grand échantillon d’objets de ce type
permet de tester les modèles de courbes d’évolution. Ces modèles évolutifs complexes font
intervenir di érentes hypothèses de formation et de composition chimique qui peuvent alors
elles-mêmes être vérifiées.
L’analyse de 2 812 images du relevé 2MASS a permis la détection d’une nouvelle
naine brune en orbite à plus de 500 AU d’une étoile de type M3 probablement membre
de l’association jeune AB Doradus, âgée d’environ 150 Ma. Statistiquement, l’étoile
hôte doit être binaire afin de mieux expliquer son appartenance à l’association. De plus,
cette hypothèse permet d’expliquer les di érences calculées entre la distance spectrale
de l’étoile et celle de la naine brune. L’interaction gravitationnelle de ce système à 3
corps aurait possiblement mené à l’éjection rapide et partielle de l’objet le moins massif
du système et le rapprochement des binaires. Les signes de jeunesses de la naine brune
et de l’étoile corroborent l’appartenance à une association jeune. La position du sys-
tème dans le ciel rend l’appartenance à AB reste incertaine, quoique ce ne serait toutefois
pas le seul dont la position ne correspond pas exactement à ce qui est attendu pour ce groupe.
Il a été démontré à de nombreuses reprises que la prévalence des planètes géantes gazeuses
et des naines brunes de faible masse est petite sur des orbites éloignées. La deuxième partie
de cette maîtrise fut d’élaborer et de vérifier une stratégie basée sur la corrélation croisée
de raies spectrales moléculaires pour détecter des compagnons géants gazeux de masses pla-
nétaires sur des orbites inférieures à 40 AU en utilisant les spécificités des spectrographes
infrarouges à grande résolution et grande couverture spectrale nouvellement accessibles. Ce
projet est toujours en cours. Entre autres, des spectres de 3 systèmes déjà connus, provenant
de l’instrument visiteur IGRINS (un spectrographe à dispersion croisée qui couvre entière-
ment les bandes H et K en une seule exposition avec une résolution R = ⁄{ ⁄ „ 45 000) au
télescope Gemini-Sud au Chili, ont été obtenus en mai 2018 afin de démontrer la faisabilité
de détecter des objets de masse substellaire indépendamment de leur séparation. L’intérêt
de ce projet, à plus long terme, est d’e ectuer un relevé de planètes géantes gazeuses autour
des étoiles similaires au Soleil qui sont soumises à de grandes vitesses de rotation et qui sont
membres d’une association jeune. La détection d’une population de planètes à ces sépara-
tions par l’imagerie directe nécessite énormément de ressources. La détection d’une partie
de cette population par la méthode spectroscopique explorée dans le cadre de cette maîtrise
apparaît plus accessible à court terme.
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